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Obschon meine vor neun Jahren erschienene Astro- 
nomie in drey Bänden mit grösserer Güte, als ich fúr 
den Erstling meiner öffentlichen Arbeiten erwarten 
konnte, aufgenommen wurde, so scheint sie mir doch 
jetzt, als Lehrbuch dieser Wissenschaft, zu umständ- 
lich, etwas zu hoch gestellt, und überhaupt für den 
ersten Selbstunterricht nicht ganz angemessen. Da 
ich aber noch kein anderes Werk kenne, welches jenes 
entbehrlich machen könnte, so ist der Zweck des 
gegenwärtigen nicht, das erste aufzuheben, sondern 
vielmehr zu dem Gebrauche desselben vorzubereiten, 
und so jenem durch dieses leichteren Eingang und 
bessere Aufnahme zu verschaffen. Auch war das frü- 
here Werk für meine eigenen sowohl, als für die 
Bedürfnisse meiner nächsten Umgebungen in jener 
Zeit berechnet: allein diese Zeiten haben sich geän- 
dert, und mit ihnen auch meine Ansichten, obschon 
im Allgemeinen. dersclbe Gang, an welchem ich nur 
wenig zu verbessern fand, beybehalten wurde. Bey- 
nahe jedes Blatt des vorliegenden Buches wird von 
diesen Änderungen Beweise liefern, und ich über- 


lasse es denen, die hoyde mit einander vergleichen 
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wollen, zu entscheiden, ob diese meine späteren 
Ansichten auch die besseren sind, und ob ich über- 
haupt seitdem mit der Zeit fortgegangen bin. Mir 
ist nur noch übrig zu erwähnen, dass Herr Doctor 
K. F. Hauber, einer der ausgezeichnetsten meiner 
früheren Zuhörer, der durch seine Talente und 
seinen regen Eifer für die Wissenschaft zu den 
schönsten Hoffnungen berechtiget, durch seine thä- 
tige Mitwirkung zur Vollendung des gegenwärtigen 


Werkes wesentlich mit beygetragen hat. 


Wien, den 4. November 1829. 
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Da der grösste Theil der in dieser Schrift enthaltenen Be- 
trachtungen auf die sphárische Trigonometrie gegründet ist, 
so wird es nicht unzweckmässig seyn, die vorzüglichsten 
Gleichungen derselben mit einigen verwandten Ausdrücken 
hier kurz zusammen zu stellen. In dem Folgenden bezeich- 
nen A, B, C die Winkel, und a, 8, y die ihnen in dersel- 
hen Ordnung gegenüberstehenden Seiten eines Dreyeckes. 


Sphärische Dreyecke. 


1. Gegeben a, f£, y. е 
Sin $ (2+8 — y) Siu $ (a +Y — 0) 


Sin 7 A= Sing Sin y E. 


Sin 3 (a + p+ y) Sin (у — a) 
Созу A= ۷ Sin û Sin y 7- 
Cos a — Cos B Cos y 
Cos А = Siupoiny 3 
tang? x = tang: (84-а) tang + (B — а) Cotg £y, 
Cos А = Cotg Btang (у 4-х), 
Cos B = Cotg a tang + (y —x). 
2. Gegeben A, D, C. 
ү EET A+B + C) Cos 3 (B+ C — A) 
Sin; a= T Sin B Sin C ч 
yá a a STERN (á +B — €) Cos} (A + C — B) 
Qos; a = Sin B Sin C 
Cos A + Cos B Cos C. 
Cos a = Sin B Sin C 
tg 2xctg; (B-- A)tg2 (B— A) tg; C, 
Cos a = Со В Cotg + (C — x), 
Cos В == Cotg A Cotg + (C +x). 


5. Gegeben a, 8, C 
Cotg a Sin В — Cos B Cos C 


Cotg A = SinC p 
Cotg B Sin a — Cos a Cos € 
ч Cos 5 (a — В) 
tgi (A 4- B) = ENS Cotg С 
| Sin &(а—) 
ig (A — B) = Sin + (a 0) Cotg + С. 
Cos yz Sin a Sin 8 Cos С-{- Cos a Cos £; tg x = Cos C tg a. 
Cotg C Sin (8 — x) Cos a Cos (8 — x) 
Cotg À — BEES UI 0 Cosy = — ma: `’ 
Biná(a—B8) _ < 
tgy = Sit 5 Cotg 1C 
"T Sin # (a -+ 8) Sing C Sin 4 (а — В) Cos 4 € 
Кіп у = Iu. 09 ш, Ж 
-Cos £ (a — B) 
tgz = Cos 3 (7-8) Cotg +С. 
‚‚_ Соз} (a+8) Sin C _ Cos} (a — В) Cos} C 
basi. c Cu шашу И ond 


Siny Sin B = Sin £ Sin C | 
Sin у Cos В = Sin «Соз 8— Cos a Sin § Cos Cp» 
Cos y = Cos а Cos 8 + Sin Sin Cos CV 


4. Gegeben А,В, р. 


Cotg A Sin B + Cos B Cos y 


Cotg a = Siny А 
Cotg B Sin A -H Cos A Cos y 
Cotg 8 = 5 Sm j 
К Cos 4 (А — B) 
85044-0) = сое уа B) 0822» 


Sin 4 (А —В) 
tgi (а— f) = Sin NEN tangi y, 
Cos C = Sin A Sin B Cos y — Cos А Cos B. 


Cotg A 
Шш Cos y ? 
tg y Cos x Cos A Sin (B — x) 
'tga= o = Sinx ’ 
Cos 5 (А — В) 


IBY = Cos3 (AB) 877? 


Cos 5 (А + B) Совфу ^ Cos$ (А --B)Sing y 


Sin i С = Соѕу Siny 
Siu $ (A — B) 
Weber? ЖЛ Siu 3 (А + B) бт?» 
d Sin ğ (А — B) Sia 4 Sin 4 (А + B) Cos 2 
Los 2 "NC RE Ee 2-2) a und 
Sin C Sin B = Sin B Sin y | 
Sin С Cos 8 = Cos A Sin B Cos y -]-Sin A Cos В 


Cos С = Sin А Sin B 65s E Cosb] 
5. Gegeben a, 8, А 


x Sin А Sin 8 : Cos ё (2—3) 
Sin В = cm, рО == e (A-+B), 
А Cos 4 (A + B) Cotg A 
B xc т Mad. i tgx Cag’ 
tg Б Cos x 
Cos (C— x) = at tgy = CosAtgß, 
p Cos a Cos y 
соз T EE 
6. Gegeben A, B, а. 
ud Sina Sin B Cos $ (a — 8) 
Sin В = а: BE C= Cotg2(A+B), 
Cos š (А + B) 
тр = Gos 4 (А — B) 183 (a 4-8); Cotgx = Cosatg B, 
Cos А Sin x 
Sin(C—x)- сср ;isy=CosBiga, 
tg B Siny 


EIUS QUAS 


7. Der Fall in 5, wo zwey Seiten mit dem eingeschlos- 
senen Winkel a, 6, С gegeben sind, lässt sich auch durch 
folgende Gleichungen auflösen: 

Cos: (А +B) Соз ту = Cos ; (a -+ 8) Sin : 

Sin 1 (A-- B) Coszy = m Сос d 

Cos: (A —B) Sin +p = Bin 2 (4-8) Sin 2C | 

Sin + (A — B) Sin 2 y = Sin 2 (a— (8) Соз С ei 
oder enabeh durch folgende Ted. in welchen 

m = tg + 6 Cotg la, und 
n=1g-ftg-a ist, 
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2(A+-B)=90—:C-+nSinG — T sins CH aec 


+ (A — В) =g90°— > C —m Sin o. sina € — Су E 
oder | 


С 
+(A+B)=— 90° — -SinC+ Sin "Toe „Sin5C+ 


€ a 1 , 

т (А — B= — 99° ; EN + 34,:5in2C4- zin 5C A 
1? H s 

log Cos 4 y= log Cos $ a Cos 5 B+ n Cos C— Cos 2 C+ Cos SET 

i 

) 


log Sin à 
oder 
log Cos 5 y —logSinZaSingàd B+—Cos C— Cas 2C+ а 


1 Сов 5 с-| 
R 


log Sin 4 y = 105 Cos a Sin 8—— Cos C—— Coss С Cos 5С N 


Setzt man in diesen Ausdrücken 
statt A, D, C und a, 8, у 
die Grössen a, 180 — 8, y und A, 180 — B, C, 
so erhält man die ähnlichen Ausdrücke für den Fall in 4, 
wo zwey Winkel A, B mit der eingeschlossenen Seile gege- 
ben sind. 


8. Hier können noch folgende Veränderungen 
der sphärischen Dreyecke bemerkt werden. 
I. Ist A und y constant, so hat man 


da dë Sina ас 
E OC eer ава 0994 
da ас ^w 
18 = Sina Cotg C, ue a Sin C Cotg a 
d a 
dc 7 — tga Cotg C 
І. Ist 8 und y constant, so ist 
dB tgB аа A doa 
dG TO d4B^ —Sinatg C, 157 —SinatgB, 
da б > da Sina 
quc ТЛ qe ce LATET 


dA : Sina 


4C — — бшу Сом 


ПІ. Ist B und C constant, so ist 


dg чё dA . dan 3 
rt qa SinAtsy, a, 7SinAtgg, 
dA da Sina da Sina 


da =SinySinB, dB Sinf Cos y? dy ^ CospSiny 


IV. Ist endlich А und a constant, so ist 


d y CosC ас Cosy ау 
ар == — CoB’ dB T7 Gosp’ aep Cotg Ca 
ар d y tg P Cos C 
ip7!88 CotggB, тр = — un o 
аё Sing 
d = — tg B Cos y 


Sphärische rechtwinkelige Dreyecke. 


9. Gegeben А, B, y wo immer А = 90° ist. 


te P uy 
tg B = Shy? 18 (p Sing" Cos a = Соз £ Cos y. 
10. Gegeben А, a, f. 
" Sin g tg Ê Соза 
Sin B = Sz? Cos C= mcn Cos y= "TM 


11. Gegeben А, B, £. 


Sin 8 tg Û ү Cos B 


Sin a = Sup’ Sin y = gB’ Sin C= бо 


12. Gegeben A, C, f. 
t 
ір а= co tg y = Sin 816 C, Cos B = Cos § Sin C. 


13. Gegeben A; B, a. 


e : Cotg B 
Sin §= Sin a Sin В, tgy —tga Cos B, tg C= U^. 
14. Gegeben A, В, C. 
Cos B Cos C 


Cos a zz Cotg B Cotg C, Cos p= sc. Cosy gg 


G^ 


Ebene Drey еске 


15. Gegeben а, ё, y. 


MES BE o 
Sin +A = va, 
Cos 1A = BL, 


16. Gegeben А, 8, y. 


у —B Cos A B —y Cos A 
CENTRES. AC Cog”, 
Ё Sin A y Sin A 


Zeg E 
та (В— С) = Б-у Соз А, а= 


Cotg В = 


: BSinA Eu. 
Sab . Sind ' 
15. Gegeben A, B, у, 


Sin A y Sin B 


GS 180 — (A+B), * —Y Sin C? p= Sin C 


Cos 2 (А — B) Sin 4 (А — B) 
c REEL NEE a EDIT 


18. Gegeben a, 8, A 


Sin B= Sin A, G = 180 — (A + В), 


Sin С Sin С Sin 5С 
С атту A 


у==В Cos A+ V а°— 8° Sin A 
19. Gegeben A, B, x. 


Siu B 
C= 180 — (A+B), в= с eg 
Sin C Sin ğ C 


Ss a SF EOF ears A De 
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20. Zum Gebrauche der vorhergehenden Ausdrücke gehóren 
noch folgende einfache Gleichungen : 


Sin (go +A) = Cos A Cos (до + A)=F Sin A 
Sin (180 + A) = Sia A | Cos(18o-- A) = — Cos А 
Sin (270 + А) = — Cos А | Cos (270 FA) = + Sin A 
Sin (560 +A)=+SinA | Соѕ (560+ A) = Cos А 

tg (go HA)=FCotgA | Сое (до +t А) =F tg А 


tg (180 + А) —-tg А Сога (180 + A) =+ Cotg A 
tg (270+ A)=FCotgA | Cotg (270 - А) =F tg А 
tg (560 + A) =F tg A Cotg (560 + A) = + Cotg А 


Goniometrische Formeln. 


21. Sin a = V 1 — Cos’ a = Coses a” 


1 1 rt 
Cos a— V 1— Sin’ a E Dang wu 4 
eca 
- Va -ig*a 14 6° 2 
а H a 
Sin ver а==1 — Cos a = 2Sin' 7, 
4 29057 * 
Соѕуег а = 1 — Sin a= 2 Sin? Sr) 
tg”? 
e 1 Sina 2185 Singa 1—Cos2 a 
(m TTT ST m nn — eo) 
8 Cotga Cosa BR 14-Cos?a Sin2« 
82 
а d 2tga 
22. Sin 2 а= 2 Sina Cosa = mem 
Ze EST o 
Ge JA n A ART 2 o کک ےو‎ 
Cos 2a=ı E a==2 Cos a —ı DU 
21а 
tg 2 a= 1а ` 
а Уз — Cosa 
25 Sin; =V E e 
ı-+ Cosa 
0 —— 
Cosz e , 
1— Cosa | 1— Cosa Sina HE 


14- Cosa Sina 14-Cosa — Cou aga 


a a وڪ ڪڪ‎ 

Sin 3 4 Cos; — V1 4- Sina, 
a a — 

Sin ; — Cos; =V 1 — Sina, 
a _ Vi--SinaJ- V1—Sina 
tp a——————— х 
`7 Ma-rSina — V1 —Sina 


Cos2a 1—!g^a Cos2a 
SATT CoFE a 2 3 1 Sina 16 (49—49), 


Cos 2a Cotg? а — 1 Cos 2a C 
1—Cos2a — 2 ? 1— inga otg (45— a), 
ı + 51022 | 


—tg' (45 + а) 


i4 Sin2a 


1-- Sina == 2 Sin’ (454-2) = 2 Cos? (45 —2) я 


2 

1 — Sin a = 2 Cos? (454-2) —2 Sin (45 —2). 
“у 25. Sin («+ 8) = Sina Cos B+ Cos a Sin (8, 
Cos (a+ 8) =Cos a Cos 8 F Sin a Sing, 


tga + tgp 
ig (a2- 8) = 1 tgatgB"? 
Bin(« + B) Sin (8 + a) 
ЕВ оаа бав" СОВА Cot eg: 
Cos (aF B) 
Cotg ЕЛ a COS 
tga+tgß _ Sin («4- f) Cotga—tgß ` Cos(a4-) 


tg a—tg ` Sin (а —g)? Сора +tgf ° Cos (a— f)’ 


— 8 
26. Sin a-]- Sin B = 2 Sin ale ech шү, 


2 
+ nn 
Sin a— SinBes 2 Cos 17 Sie а e 


a+ В a—p/? 


Cos B -+ Cos a = 2 Cos ; Cos 7 
Cos B — Cosa 2 Sin Ê sin Ê 


Sin (a -+ 8) -- Sin (a — 8) == 2 Sin «Соз 8 
Sin (a -+ B) — Sin (a — (8) =2 Cos a Sin 8 
Cos (a — B) -+ Cos (a -+ 8) = 2 Cosa Cos £ f ` 
Cos (a — 8) — Cos (a+ 8) 2 Sin a Sin 8 


DEET Q— aV —a CA Ass) 
Е = па E ‚ Cos a = 


S E a-]- V— 1.8ina, 


ем ы у ү, .Sina, 

wo log. nat. e —1,also e = 2 . 7182818 

und log. brig. ес=о. 4542945, 

Sin n a= —— 
2V —3 


Cosna= 


quaa 


(Cos a 4 V— 1. Sin a)" — (Cosa — V — 1 . Sina)" 


(Cosa + V — 1. Sin a)" + (Cos a — V — 1 . Sin а)" 
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'Cosn EN — 1. Sin n a=(Cos a +V — 1 . Sin а)”, 


a а D 
а= log nat (Cosa-4- V — 1. Sina) = 
ci 
s 1 +V—ı.tga 
— log nat Hz, 


2V —1 “ү — 1.1697 


^ 


Sin (n-4- 2) a 2 Sin (n -+ 1) a Cos «e — Sinn а, 
Cas (n +- 2) a = 2 Cosa Cos (n -++ 1) a — Cos n a, 


а? а? a? 


РА 
1 1 
20. Sin a = a — ———— 4- 
1.2.3 поо 0 TE 2 
C а? a^ as A 
05 a = 1 — — nm 
i 1.2 1.2.3.4 da Bitch, i 
ui 2a 174 62 a9 


4 a 
Сей EE S cox E ry 3 GE 
a= Sin a} у Sin’ MTS = Sin? a 


1.3.5 1.3. 
en me ET 
ALS Sina 4 E — 8. ën уй 


1 ^ 
n==90°— Соѕа— == Cos? а — CHEN 


1.3.5 
— 2.4.6.7 
a—tga—32itg'a-|- 11g a— tiga. 
29. Sin? a = > (1 — Cos 2 a), 
Sin a=? (5 Sin a — Sin За), 
Sin‘ a = 3 (5 — 4 Cos 2 и Cos 4 a), 


Cos? а —, 


Cosa — 


9 


H 


10 


Sin’ a= Ze (10 Sina —5 Sin 5a + Sin5a), 

Sin? a = 2: (10 — 15 Cos 2 a + 6 Cos 4 « — Cos6 a), 

Sin? ag; (35 Sina — 21 Sin 3 a 4-7 Sin 5 a — Sin 7 a), 

Sin? a= у (35 — 56 Cos 2 a +28 Cos 4 a — 8 Gos 6 a +- 
Соѕ8а), 

Cos’ а= (1-]- Cos 2a), 

Cos? «==; (5 Cos a+ Cos3 a), 

Cosfa— 5 (54-4 Cos 2 a4- Cos 4a), 

108° a= (10 Cos «4-5 Соз a-- Cos 5a), 

Cos? a = 4; (10-4 15 Cos 2 «4-6 Cos 4 а CosG a), 

Cos? а== (35 Cos a-1-21 Cos 5 a -+7 Cos5 a-|- Cos 7а), 

Cos а= s (55 +56 Cos з a-1- 28 Cos 4 a + 8 Созба-- 
Cos ба). 

Ist n eine ganze Zahl, so hat man 
+2"-7' Sin” a= Sin na —n Sin (п — 2) a f 


n.n — 1 n.n-—1.nn— 


Б ANM 


1.2.5 
wenn n ungerade ist, 
Lan" Sin” a = Cos n a— n Cos (n — 2) a-I- 
AL Iess n.n—1.2—2 
а dece Cos (n — 6) a FF, 
wenn n gerade ist, und überhaupt 
ı~ Cos” a = Cos n a +n Cos magst 
u.n—1i —1.n— 
Cos С Шис - Cos (n — 6) a--, 
wo As drey Reihen so lange fortgesetzt werden, bis man 
auf einen. negativen Bogen kommt, und wo in den beyden 
letzten Reihen , für ein gerades п, nur die Hälfte des Coef- 
ficienten- von Cos o" genommen wird. " 
Зо. Um einen in Secunden ausgedrückten Bogen in Thei- 
len des Halbmessers auszudrücken, multiplicirt man den Bo- 


gen durch Sin 1", wo man hat 
п 
рр 090000) 48481 56809, 


log Sin 1"— 4.68555 48668 und Sina = a Sin 1”, wenn a sehr 


Sin” = 


klein ist 
z=5. 14159 26556, 2 = o. 31850 08862, 
N , log x = 0.49714 98727. 


— m 


ERSTE ABTHEILUNG. 


Theoretische Astronomie. 


Vorlesung. [. 


Eintheilung der Oberfläche des Himmels. 


"o Er Der Himmel erscheint uns als eine hohle Kugelfla- 
che, auf welcher wir die Gegenstände, die er uns darbiethet, 
zu betrachten glauben. Die Richtung der Schwere auf unserer 
Erde in dem Orte des Beobachters trifft, verlängert, jene Ku- 
gelfläche in zwey Puncten, deren oberer, uns sichtbarer, das 
Zenith, und deren unterer, uns unsichtbarer, das Nadir 
des Beobachters heisst. Die Kreise, durch deren Mittelpuncte 
jene Richtung unter rechten Winkeln geht, sind Almican- 
tarat, und unter diesen der, welcher durch den Beobach- 
ter geht, der scheinbare, und der, welcher durch den 
Mittelpunct der Erde geht, der wahre Horizont. 

2. $. Die tägliche Bewegung der Himmelskörper geht in 
unter einander parallelen Kreisen vor sich, deren sämmtli- 
che Mittelpuncte in einer geraden Linie, der Weltaxe, lie- 
gen. Die zwey Puncte, in welchen diese Axe die Fläche des 
Himinels trifft, sind die Weltpole, und zwar der in un- 
seren Gegenden sichtbare, der nördliche, und[der entge- 
gengesetzte, uns unsichtbare, der südlich eP ol. Unter die- 
senParallelkreisen ist der von den beyden Polen gleich- 
weit abstehende der Ä quator, der den Himmel in 2 gleiche 
Theile, die nördliche und die südliche Hemisphäre, еш. 

Der Durchschnitt des Äquators mit dem wahren Hori- 
zonte, auf der Seite, wo die Gestirne in ihrer täglichen Be- 
wegung sich über den Horizont erheben, heisst Ost oder 
Morgen, und der diesem entgegengesetzte Durchschnitt 
beyder Kreise West oder Abend. Auf- oder Unter- 
gang bezeichnet den Augenblick, in welchem ein Gestirn 
auf der Öst- oder Westseite durch den Horizont geht, und 
die Entfernung des auf- oder untergehenden Gestirns vom 
Ost- oder Westpuncte , im Horizonte gezählt, heisst des Ge- 
stiras Morgen- oder Abend weite. 
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5. $. Der grösste Kreis durch die Weltpole und durch 
das Zenith oder Nadir eines Beobachtungsortes ist der M e- 
ridian dieses Ortes. Der Augenblick des Durchganges eines 
Gestirns durch den Meridian ist die Culmination des 
Gestirns. Der Durchschnitt der Ebene des Meridians mit dem 
wahren Horizonte ist die M ittagslinie. Ihr Endpunct in 
der südlichen Hemisphäre heisst Süd oder Mittag, und 

"der entgegengesetzte Nord oder Mitternacht, 

Grösste Kreise durch die Weltpole und ein Gestirn 
sind dieses Gestirns Declinations- oder Abwei- 
chungs-, oder auch Stundenkreise, Grösste Kreise 
durch das Zenith und ein Gestirn sind dieses Gestirns Hö- 
hen- oder Scheitelkreise, Die ersteren stehen also auf 
dem Äquator, die anderen auf dem Horizont senkrecht. Der 
Winkel am Weltpole zwischen dem Meridian und dem De- 
clinationskreise eines Gestirns ist dieses Gestirns Stunden- 
winkel, und der Winkel am Zenith zwischen dem Meri- 
dian und dem Scheitelkreise eines Gestirns ist dieses Ge- 
stirns Azimut. Beyde, Stundenwinkel und Azimut, wer- 
den ın der Richtung der täglichen Bewegung des Himmels, 
von Süd nach West, bis Збо Grade gezählt. 

Der Theil des Declinationskreises, der zwischen dem 
Gestirn und dem Äquator enthalten ist, heisst des Gestirns 
Declination oder Abweichung, und der Theil des De- 
clinationskreises, welcher zwischen dem Gestirn und dem 
Nordpole enthalten ist, die Poldistanz des Gestirns. Der 
Theil des Scheitelkreises zwischen dem Gestirn und dem Ho- 
rizonte ist die Höhe, und zwischen dem Gestirn und dem 
Zenith die Zenithdistanz des Gestirns. Steht das Ge- 
stirn unter dem Äquator, so ist seine Declination südlich 
oder negativ, und steht es unter dem Horizonte , so ist seine 
Höhe negativ. 

4. $. Unter den Körpern des Himmels dringt sich dem 
Beobachter vor allen die Sonne auf, Man bemerkte sehr 
früh, dass sie nebst der täglichen Bewegung von Ost nach 
West, die sie mit allen übrigen Gestirnen gemein hat, noch 
in einer eigenen Bewegung von West nach Ost in einem 
Kreise fortzurücken scheint, welcher den Äquator in zwey 
einander gegenüberstehenden Puncten schneidet. Dieser 
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grüsste Kreis, die scheinbare Bahn der Sonne, heisst die 
Ecliptik. Ihre Axe, d. h. die durch den Mittelpunct die- 
ses Kreises auf seine Ebene senkrechte Linie bezeichnet in 
der nördlichen Hemisphäre des Himmels denNordpolund 
in der südlichen den Südpol der Ecliptik. Ein gröss- 
ter Kreis durch diese Pole und ein Gestirn ist des Gestirns 
Breitenkreis, und der Theil desselben zwischen dem 
Gestirn und der Ecliptik heisst die Breite, so wie der 
zwischen dem Gestirn und dem Nordpol der Ecliptik die 
Ecliptik-Poldistanz des Gestirns. Die Durchschnitis- 
puncte der Ecliptik mit dem Äquator sind die Äquinoc- 
tialpuncte oder die Puncte der Nachtgleichen, deren 
jener, von welchem die Sonne sich in die nördliche Hemi- 
sphäre erhebt, der Frühlingspunct, und der entge- 
gengesetzte der Herbstpunct heisst. Der Bogen des Äqua- 
tors zwischen dem Frühlingspuncte und dem Declinations- 
kreise eines Gestirns ist des Gestirns Rectascension; 
und der Bogen der Ecliptik zwischen dem Frühlingspuncte 
und dem Breitenkreise eines Gestirns ist des Gestirns Län- 
ge. Rectascension und Länge wird in einer der täglichen 
Bewegung des Himmels entgegengesetzten Richtung, also 
von Süd nach Ost bis 560 Grade gezählt. Ist das Gestirn 
unter der Ecliptik oder auf der Seite des Südpols der Eclip- 
tik, so ist die Breite desselben südlich oder negativ. 

Der Parallelkreis durch den Nord- und Südpol der Eclip- 
tik ist der nördliche und südliche Polarkreis. Der Pa- 
rallelkreis, der in der nördlichen und südlichen Hemisphäre 
eben so weit von dem Äquator absteht, als die Polarkreise 
von den Weltpolen des Äquators, heisst der nördliche und 
südliche Wendekreis. Der Declinationskreis durch die 
Äquinoctialpuncte ist der Colur der Nachtgleichen, 
und der von diesen um go Grade in Länge oder Rectascen- 
sion entfernte Declinationskreis ist der Colur der Sol- 
stitien oder der Sonnenwenden. 

5. 6. Es wird jetzt nicht nothwendig seyn, hier alle 
Beweise umständlich anzuführen, welche man für die Ku- 
gelgestalt der Erde gegeben hat. Sie folgen aus der allmähligen 
Verschwindung der unteren Theile hoher Gegenstände, von 
denen man sich entfernt; aus den Erscheinungen , welche 
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nns die Gestirne darbiethen, wenn wir unsern Standpunctauf 
der Oberfläche der Erde gen Süd oder Nord verändern; aus 
unsern sogenannten Reisen um die Welt; aus dem Schatten 
der Erde bey den Mondesfinsternissen; aus unmittelbaren 
Messungen ihrer Oberfläche, und endlich aus derAnalogie mit 
andern ihr ähnlichen Himmelskörpern. (Pop. Astr. I. p. 5.) 

Diese kugelfórmige Erde scheint uns, wegen der Un- 
ermesslichkeit des sie umgebenden Himmels, in dem Mittel- 
puncte desselben befestiget zu seyu, und mit dem Himmel 
selbst eine concentrische Kugel zu bilden, daher auch die 
meisten der oben erklürten Kreise des Himmels dort, wo 
ihre Ebenen die Oberfläche der Erde schneiden, ähnliche 
Kreise erzeugen, die mit denselben Nahmen des Horizonts, 
Äquators, Meridians u.f. bezeichnet, und zum Unterschiede 
mit jenen, die irdischen genannt werden. 

6. $. Eben so wenig werden wir uns bey der Untersu- 
chung aufhalten, ob die tägliche Bewegung des Himmels von 
Ost gen West um die ruhende Erde eine wahre Bewegung 
desselben oder nur ein Schein ist, der durch die tägliche Ro- 
tation der Erde von West gen Ost um ihre Axc entsteht, wel- 
che von der oben erwähnten Weltaxe gleichsam nur ein Theil 
ist. In den blossen äussern Erscheinungen dieser Bewegung 
liegt nichts, was uns zu der Annahme der einen oder der 
andern dieser beyden Hypothesen vorzugsweise bestimmen 
könnte; vielmehr hängt diese Wahl, so lange wir bloss bey 
den äussern Erscheinungen stehen bleiben, allein von un- 
serer Willkür ab, wie wir denn auch in dem Folgenden, 
wenn auch nur der einfachern Darstellung und des bisher üb- 
lichen Sprachgebrauches wegen, die Ausdrücke brauchen wer- 
den, welche sich auf die Bewegung des Himmels um die in 
dem Mittelpuncte desselben ruhende Erde beziehen. Es ist 
aber bereits allgemein angenommen, und es darf nicht weiter 
verkannt werden, dass die bloss scheinbare Bewegung des 
Himmels von Ost nach West, von der wahren täglichen Rota- 
tion der Erde in einer entgegengesetzten Richtung von West 
nach Ost hervorgebracht wird. Die Beweise dafür folgen be- 
kanntlich aus der äussersten Unwahrschcinlichkeit, dass so 
viele, so grosse, und so sehr unter einander und von uns 
entfernte Himmelskörper sich mit jener allen gemeinschaltli- 
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chen Regelmässigkeit um diesen, in Beziehung auf sie, ganz 
unbedeutenden Punct der Erde bewegen sollen; aus der durch 
die Schwungkraft der Rotation entstehenden Abplattung der 
Erde an ihren beyden Polen; aus der Verschiedenheit der 
Pendellänge in verschiedenen Entfernungen von dem irdi- 
schen Äquator; aus unmittelbaren Fallversuchen von hohen 
Thürmen, und endlich aus der Beobachtung mehrerer, uns in 
mehr als einer Beziehung verwandten Gestirne, die durch die 
uns sichtbare Bewegung der Flecken auf ihrer Oberfläche eine 
ähnliche Rotation um ihre Axe verrathen. Die Einwendungen, 
welche man gegen diese Bewegung der Erde um ihre Axe in 
früheren Zeiten gemacht hat, verdienen jetzt weder eine Wi- 
derlegung , noch selbst eine Erwähnung. (Pop. Astr. I. p. 105.) 

$. 7. Ganz eben so wefden wir endlich auch mit der drit- 
ten der oben erwähnten Erscheinungen, mit der jährlichen 
Bewegung der Sonne von West nach Ost in einem Kreise 
verfahren, in dessen Mittelpunct die Erde ruhen soll, Diese 
Erscheinung wird offenbar dieselbe seyn, wenn auch dieSon- 
ne ruhen, und dafür die Erde in der Peripherie jenes Krei- 
ses, der Ecliptik, jährlich einmahl von West nach Ost um 
die in dem Mittelpuncte dieses Kreises stehende Sonne sich 
bewegen sollte. Die beynahe ungeheure Grösse der Sonne ge- 
gen dieErde macht die letzte Voraussetzung sehr wahrschein- 
lich, und die durch diese Annahme erhaltene Vereinfachung 
aller übrigen, sonst so verwickelten Phänomene unseres Son- 
nensystems, so wie die Analogie mit mehreren andern uns 
nahen Himmelskörpern , die sich ebenfalls um die Sonne be- 
wegen , und endlich die bald zu erklärenden Erscheinungen 
der Aberration des Lichtes lassen über die Richtigkeit dieser 
Voraussetzung keinen Zweifel mehr übrig. (P. Astr, I. 122.) 
Da überhaupt die Überzeugung von der täglichen Bewegung 
der Erde um ihre Axe, und von der jährlichen Bewegung 
derselben um die Sonne schon längst ohne Widerstand , selbst 
ausser dam Gebiethe der Wissenschaft, sich Bahn gemacht 
hat, so scheint es dem gegenwärtigen Zustande unserer Kennt- 
nisse nicht mehr angemessen , sich den Irrthümern verflosse- 
ner Jahrhunderte hinzugeben, und von einer bereits lange 
als irrig erkannten Meinung sich nur alimühiig zu einer be- 
reits allgemein angenommenen Wahrheit zu erheben; ein 

ү 2 
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Verfahren, welches wohl in die Geschichte, aber nicht in 
das System der Wissenschaft gehört. 

6. 6. Ehe wir aber die mannigfaltigen Verbindungen, 
welche die Gestirne mit den verschiedenen oben erwähnten 
Kreisen eingehen, näher betrachten, wollen wir die vorzüg- 
lichsten derselben, zur leichtern Übersicht, sinnlich darzu- 
stellen suchen. 

Sey also (fig. 1.) Z der obere Pol des Horizonts HAR 
oder das Zenith; N der obere Pol des Äquators AOQ oder 

. der Weltpol; L der obere Pol der Ecliptik PO E; ferner R, 
A und H Süd, West und Nord, und HZR der Meridian 
des Ortes der Erde, dessen Zenith in Z ist. Zieht man durch 
einen Stern S die grössten Kreise ZSa, NSb, L Sc nach 
der Ordnung durch die Pole Z, N und L, also in derselben 
Ordnung senkrecht auf HR, А Q und EP, so ist 

Sa die Hóhe des Gestirns, 

SZ die Zenithdistanz , 

Sb dieDeclination, 

SN die Poldistanz in Beziehung auf den Áquator , 

Sc die Breite, 

SL die Poldistanz in Beziehung auf die Ecliptik , 

ON b oder Ob die Rectascension od. gerade Anfsteigung, 

OLc oder Oc die Länge, 

RZa oder Ra das Azimut und 

ENB oder Qb der Stundenwinkel des Sterns. 

Endlich ist O der Frühlings - Nachtgleichenpunct; der 
Kreis durch N und O der Colur der Nachtgleichen ; HN die 
Höhe des Weltpoles über dem Horizonte oder die Polhö- 
he des Ortes der Erde, dessen Zenith in Z ist, und der 
Winkel Q O E, unter welchem die Ebene der Ecliptik und 
des Äquators gegen einander geneigt sind, die Schiefe 
der Ecliptik. 

Zur grösseren Bequemlichkeit wollen wir von den vor- 
hergehenden Grössen noch folgende Bezeichnungen cinfüls- 
ren, die wir auch im Folgenden , wenn nicht das Gegen- 
theil ausdrücklich bemerkt wird, beybehalten. 
Rectascension Ob==a 

Poldistanz in Beziehung auf den Äquator SN =p, 

Declination Sbzzgo —p=5, 


Länge O c=, 

Poldistanz in Bezichung auf die Ecliptik S L = r, 

Breite Sc=go—r=ß, 

Stundenwinkel Q b — s, 

Zenithdistanz SZ —z, 

Azimut Ra = о, 

Polbóhe HN = 9 und deren Complement, die Äqua- 

torhöhe NZ— QR = 9, 

Schiefe der Ecliptik ЕО Q = e. 

9. $. Oft ist es vortheilhafter, statt der dureh diese ver- 
schiedenen grössten Kreise unmittelbar gebildeten Dreyecke, 
diejenigen zu betrachten, wolche von den Polen dieser Kreise 
gebildet werden. 

Bezeichnet man die grössten Kreise А ¥ Q, V C D und 
F DN (fig. 2) in derselben Ordnung durch (1), (II) und (II), 
und sind P, L und G die Pole derselben, so wird man zu- 
erst bestimmen, wie das Polardreyeck PL С von dem gege- 
benen Dreyecke y DC abhängt. 

Da P, L, G die Pole der drey erwähnten Kreise sind, 
so steht PR auf A Q senkrecht, und die Winkel von PR, 
AQ und VB mit A PQ, so wie die Bogen VP = VB = 
'Y Q, sind gleich go Graden. Eben so steht 

die Fortsetzung von LP senkrecht auf (Ту und (II) 

GP - - - (D) und (Пр 
GL - - - (ID) und (III). 

Aus derselben Ursache sind in den folgenden Dreyecken 
die genannten Winkel und die ihnen gegenüberstehenden 
Seiten gleich go Graden, nämlich: 

in dem Dreyecke У LP die Winkel L und P 

DGP - - - GundP 
CGL - - - GundL. 

Eben so sind endlich folgende Bogen gleich go Graden, 

nämlich der Bogen 


y D fortgesetzt bis zu dem Durchschnitte der LP mit (1) ) 
- LP mit (Ш) 


VER u „= e 
CB e: "e ups. Е = - - GL mit (1D) 
a = Pe E - - GLmit(IID)| 
B з >= га A = = - GP mit (1) ¢ 
DN ee d - GP mit MIDS 


or 
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I. Nennt man daher in dem Dreyecke ¥ CD die Winkel 
DYC=A, YCD=B, yDC=C 
und die ihnen entgegenstehenden Seiten 
CD=«a,YD=ß, APA == 
so folgt sofort aus dem Vorhergehenden , dass in dem Polar- 
dreyecke GLP die Winkel 
LGP-«,LPG-—g,GLP-—ai80—y;, 
und die ihnen gegenüberstehenden Seiten 
LP=A,GL=B,GP —218o— sind. 
Man nennt aber 
A die Neigung der Ebenen (1). (ID), 
B - - - - (11).(111), 
1800— C - - - - (D.dD, 
und eben so 
a die Distanz des Kuotens der Ebenen CLD. (III) von dem 
Knoten der Ebenen (I).(Ill), 
В die Distanz des Knotens der Ebenen (1). (Н) von dem 
Knoten der Ebenen (Т).(ПТ), 
y die Distanz des Knotens der Ebenen (1). (ID) von dem 
Knoten der Ebenen (I1). (11), 
und die Auflösung des Dreyecks Э CD oder GL P zeigt, 
wie diese Grössen A, B, C und а, 8, y von einander ab- 
hüngen. 
11. Nennt man überdiess 
(1) die Ebene des grössten Kreises A Y Q = (1), 
(2) - - - - - PYR, 
(5) - - E - - POR, 
und bezeiclınet man durch 
A die Neigung der Ebene UL gegen (5), 


B' - - - - HI - (2) 
C - - - - Hi - G), 
und durch 


a’ die Distanz des Knotens der Ebenen (III). (11) von dein 
Knoten der Ebenen (III). (3) , 

CG die Distanz des Knotens der Ebenen (1). (II) von dem 
Knoten der Ebenen (III). (2), 

y die Distanz des Knotens der Ebenen (ILI). (II) von dem 
Knoten der Ebenen (HI). (a), 
so ist CINB—A' und a Са’, 


REC=P ud EC=ß), 
NDQ=C und CD =y. 

Kennt man daher z. B. die Grössen A, B, y, also auch, 
nach l, die Grössen a, B, C, so wird man auch die Grössen 

А', а durch die Auflösung des Dreyecks BNC, 

Т max 3 - СЕ, 

Ca - - - - - “CGD 
bestimmen , und dadurch die Abhängigkeit der Grössen А, 
В', C und a’, 6, у von den in I. betrachteten Grössen A, B, 
C und a, 8, y angeben können. Wir werden auf diese Be- 
trachtung in der Folge wieder zurückkommen. 
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Bestimmung der scheinbaren Orle der Gestirne auf der Ober- 
‚fläche des Himmels. 


1.5. Da alle bisher betrachteten Kreise des Himmels, 
Almicantarat und Parallelkreise ausgenommen , sogenannte 
grósste Kreise, d. h. solche sind, deren Mittelpunct zu- 
gleich jener der Kugelfläche des Himmels oder der Erde, also 
auch, wegen der Kleinheit der Erde gegen die Ausdehnung 
des Weltraumes, das Auge des Beobachter ist, so bilden 
diese Kreise unter einander sphürische Dreyecke. Die 
Verbindungen dieser Dreyecke geben zu verschiedenen Pro- 
blemen Veranlassung, von denen wir hier die vorzüglichsten 
näher betrachten wollen. 

2. $. Stellen wir uns ein Instrument vor, welches aus 
zwey eingctheilten Kreisen, einem vertikalen und einem ho- 
rizontalen besteht. Wir werden unten dieses und ähnliche 
Instrumente und den Gebrauch derselben näher kennen ler- 
nen. Bringt man die Ebene des vertikalen Kreises in die Ge- 
sichtslinie des Gestirns, und kennt man auf dem horizon- 
talen Kreise den Punct desselben, welcher dem Meridian 
des Beobachters entspricht, so wird man mit diesem Instru- 
mente die Zenithdistanz Z und das Azimut œw des Gestirns 
beobachten können. Bringt man aber den vertikalen Kreis 
selbst in die Ebene des Meridians, so wird man dadurch die 
Zeit des Durchganges der Gestirne durch den Meridian, oder 
die Zeit ihrer Culmination beobachten , und diese Zeiten mit 
denen einer Uhr vergleichen können. 

5. $. Ist dieses Gestirn die Sonne, so wird man dadurch 
jeden 'Tag die Uhrzeit des Mittags haben, und so den Stand 
und Gang der Uhr für alle Mittage, also auch, wenn die 
Uhr gleichförmig geht, für jeden zwischen diesen Mittagen lie- 
genden Augenblick erhalten, oder man wird, da dadurch die 
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Abweichung der Uhr von der Sonnenzeit bekannt ist, diese 

wahre Sonnenzeit durch die Uhr selbst, wenn man ihre Cor- 

rection berücksichtiget, erhalten. Um dieses sogleich durch 

ein Beyspiel deutlich zu machen, nehmen wir an, dass man 

durch die erwähnten Beobachtungen erhalten habe: 
Uhrzeit der Gulmination der Sonne. 


Tag И БЕ o 


I - - - о 5 27, 
ТИ - - - o 5 50, 
IV - - - o 35 291, 


und dass man an dem zweyten Tage Abends um 4° 21' 57" 
Uhrzeit eine andere Beobachtung gemacht habe, deren w alh- 
re Sonnenzeit man sucht. Die Uhr gab an dem Mittage 
des zweyten Tages 5 25" zu viel, oder ihre Correction ge- 
gen wahre Zeit war in diesem Augenblicke gleich — 23 25". 
Da ferner die Uhr in jedem Sonneniage, d. h. in der Uhr- 
zeit von 24^ o' 12" um 12” accelerirt, und da die zweyie Beob- 
achtung um 4" 18' 10" Uhrzeit nach dem zweyten Mittage an- 
gestellt wurde, so hat man 
24^0' 12" : 12" — 4^ 18 10" : x" oder 
24*: 12^ — 4" 18' 10" — x": x" 
oder x — 2" 15. 

Die Acceleration der Uhr zur Zeit der zweyten Beob- 
achtung war also 5'23"-[- 2". 15 —5'29" 15, und man hat 
daher 

Uhrzeit der Beobachtung 4° 21’57'' 
Correction der Uhr — 529.15 
Wahre Sonnenzeit der Beobachtung AN 18' 7”. 85 

Man sieht, dass diese wahre Sonnenzeit der Beobachtung 
nichts anderes , als der Stundenvwvinkel der Sonne іп dem Au- 
genblicke der Beobachtung ist. 

4.$. Will man aber die Uhr nicht nach der Sonne, son- 
dern, was in der That bequemer ist, nach den Fixsternen 
reguliren, so wird man, da die Zeit zwischen zwey näch- 
sten Culminationen eines Sterns um nahe A 56" kürzer ist, 
als die Zeit zwischan zwey nächsten Culminationen der Son- 
ne, welche leizte in dieser Zeit durch ihre eigene Bewegung 
um nahe einen Grad gegen Osten vorrückt, und daher spä- 
ter in den Meridian tritt — so wird man das Pendel der 
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Uhr so lange verkürzen, bis die Uhr zwischen zwey näch- 
sten Culminationen desselben F'ixsterns nahe 24 Stunden zeigt. 
Stellt man dann die Zeiger der Uhr so, dass sie nahe oho o" 
geben, wenn der Frühlingspunct durch den Meridian geht, 
so wird diese Uhr nach Stern zcit gehen, und man wird, 
wie vorhin, die Correction derselben gegen Sternzeit für je- 
den Augenblick finden, wenn man aus den Beobachtungen 
die Uhrzeiten kennt, zu welchen jeden Tag die Culmination 
des Frühlingspunctes Statt hatte. Man bemerkt auch hier, 
dass unter dem Worte „Sternzeit einer Beobachtung“ der 
Stundenwinkel des Frühlingspunctes in dem Augenblicke die- 
ser Beobachtung verstanden wird. Wir werden unten sehen, 
wie man diese beyden Zeitmasse, Sonnenzeit und Sternzeit, 
mit der grössten Genauigkeit bestimmen, und wie man 
durch eine einfache Rechnung jede dieser Zeiten in die an- 
dere verwandeln kann. Hier ist es genug, die Möglichkeit 
dieser Bestimmung gezeigt, und die Art, wie sie vorgenom- 
men wird, im Allgemeinen angedeutet zu haben. 

5.$. Probl. Die Polhóhe 9 eines Ortes, die Zenithdi- 
stanz z und das Azimut о eines Gestirns für eine gegebene 
Zeit ist aus einer Beobachtung bekannt: man suche den Stun- 
denwinkel s und die Poldistanz p und die Rectascension a 
des Gestirns für dieselbe Zeit. 

Ist 8 (fig. 1) das Gestirn, so hat man in dem sphäri- 
schen Dreyecke N Z S. 

NZ=90 — ф==—№, 251, NS==p und 
ZNS-—s,NZS-—ai18o— e 

Man findet daher nach den bekannten Vorschriften der 
sphürischen Trigonometrie die beyden Grössen s und p durch 
folgende Gleichungen. (Einl. 6. 5.) 

Sin s Sin p= Sin © Sinz, 
Cos s Sin p = Cos.o Sin z Sin о + Cos z Cos e, 
Cos p = — Cos о Sin z Cos ọ -+ Cos z Sin 9. 

Die Division der beyden ersten Gleichungen gibt den 
gesuchten Werth von s aus tang s, und die dritte Gleichung 
gibt p. Überdiess kann jede der beyden ersten Gleichungen 
zur Prüfung der Rechnung und zugleich zur Entscheidung 
dienen, in welchem der vier Quadranten der Peripherie des 
Äquators die Grösse s genommen werden soll, 
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Noch haben wir keine Rücksicht auf die absolute Zeit 
der Beobachtung genommen, die uns, wie wir sogleich se- 
hen werden, zur Bestimmung der dritten unbekannten Grósse 
a dienen wird. 

Ist nämlich t— E O-ENO die bekannte Sternzeit 
der Beobachtung, so hat man, wie man leicht sieht, 

їт=а-[-5, 
und da s bereits aus dem Vorhergehenden bekannt ist, so 
findet man die Rectascension a des Sterns durch die Glei- 
chung 

a= t — s. 

Weniger einfach wird dieser letzte Theil der Auflösung, 
wenn, statt der Sternzeit t, die Sonnenzeit T der Beobachtung 
gegeben wäre. Nennt man nämlich, analog mit dem Vorher- 
gehenden, S den Stundenwinkel und A die Rectascension 
der Sonne, so ist, da die Gleichung t =a 4-s für alle Gestir- 
ne gilt, auch für die Sonne. 

1==А 4-5, 
also auch, wenn man beyde Werthe von t einander gleich setzt, 
a-Jd-s—A-l-S. 

Da aber, nach dem Vorhergehenden , der Stundenwinkel 
S der Sonne mit der Sonnenzeit T der Beobachtung gleichbe- 
deutend ist , so findet man die Rectascension des Gestirns aus 
folgender Gleichung 

а= А-Т —s. 

Man sieht daraus, dass man, wenn, statt der Sternzeii, 
die Sonnenzeit der Beobachtung gegeben ist, auch noch die 
Bectascension A der Sonne für dieselbe Zeit kennen muss, um 
die Rectascension a des beobachteten Sterns zu finden. Wie 
man aber die Grösse A für jeden gegebenen Augenblick fin- 
den kann, werden wir weiter unten sehen. 

I. Bey allen Aufgaben der praktischen Astronomie ist es 
aber nicht genug, die Aufgabe selbst nur überhaupt aufge- 
löst zu haben, sondern man muss auch zugleieh die Ver- 
hältnisse angeben , unter welchen diese Auflösung für die 
Anwendung günstig oder nachtheilig ist. Da nämlich in un- 
serem Falle die gegebene Grösse o, z und w des Problemes 
aus Beobachtungen abgeleitet sind, und Beobachtungen, 
wie alle Menschenwerke , auch wenn sie mit den vollkom- 
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mensten Instrumenten und mit der gróssten Vorsicht ange- 
stellt werden, doch immer noch , wenigstens kleinen Feh- 
lern, unterworfen sind, so müssen alle die Fälle sorgfältig 
vermieden werden, in welchen diese Fehler einen vorzüg- 
lich schádlichen Einfluss auf die gesuchten Gróssen haben. 

Um daher zu finden, welchen Einfluss die Fehler dg, 
dz, dæ der als bekannt vorausgesetzten Grössen 9,z, ® 
auf die gesuchte Grósse s und p haben , wird man die vor- 
hergehenden Gleichungen in Beziehung auf diese Grösse dif- 
ferentiiren, wodurch man erhält (Einl. $. 8) 

dp=dz Cos v — d о Sin v Sinz — d ọ Cos s, 

ds Sin p = dz Sin v+ dw Cos » Sinz -+d 9 Sin s Cos р, 
wo v der Winkel ZSN des Vertikalkreises mit dem De- 
clinationskreise ist. 

Man findet diesen Winkel » durch folgende Ausdrücke 

Sins Cos o 4 Sin o Созо 


Sings ^ Sz TT” Sin р 


Sin o — Cos p Cosz 


Cos v — [жыз ОЗ, 
Sin p Sin 2 
oder auch durch 
igm = Coss Cote ESTY 
: Sin (p—m) 
tg n = Cos o Cot t p Dinntgo 
Er in en) 


Diese Grösse v ist für Sterne, die auf der Südseite des 
Zeniths culminiren, immer kleiner als 00°, und im dritten 
und vierten Quadranten von s ist für sic v negativ. Für die auf 
der Nordseite des Zeniths culminirende , oder für die Circum- 
polarsterne aber ist v ebenfalls im dritten und vierten Qua- 
dranten von s negativ, und überdiess im ersten und vierten Qua- 
dranten zwischen oo" und 180°, so wie im zweyten und dritten 
Quadranten von s zwischen o? und go*. Man sieht aus diesen 
Gleichungen z. B. dass, wenn das Gestirn nahe am Meridian, 
also s nahe an o oder 180° ist, ein Fehler de der Polhóhe den 
grössten Einfluss auf p und den kleinsten auf s hat; dass s 
überhaupt desto schwerer mit Genauigkeit zu bestimmen seyn 
wird , je kleiner die Poldistanz p ist u.s. w. 


D 


It, Wollte man, umgekehrt, aus den Grössen e s und p 
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die Grössen z und w suchen, so hätte man die mit den vor- 
hergehenden analogen Gleichungen 

Sin o Sin z= Sins Sin Pp, 

Cos œ Sin ze Cos s Sin p Sin p — Cos p Cos 9, 

Cos z= Coss Sin p Cos ọ -+ Cos p Sing, ` 
und wenn man sie differentiirt 

dz= ds Sin vSin p4 dp Cosv --d e Cose, 

d o.Sinz = ds Cos y Sin p —d p Sinv de Sin w Cos z. 

Ex.: Sey s = 50°, p = 100° und 9 = 50° so ist 

z = 65° 28' 4". 2,0 = 52° 46' 10" 5 und 
y — 20° 41' 17". 5. 

6. $. Probl. Aus der Rectascension a und der Poldistanz 
p eines Gestirns nebst der Schiefe der Ecliptik e, die Länge 
A und diePoldistanz x desselben in Beziehung auf die Eclip- 
ük finden. 

Diese Aufgabe reducirt sich auf die Auflösung des sphä- 
rischen Dreyecks NS L (fig. 2), wo N der Pol des Áquators, 
L der Pol der Ecliptik und S das Gestirn ist. — Wir wol- 
len daher zuerst die allgemeine Bezeichnung dieses Drey- 
ecks festsetzen. 

Was die Seiten desselben betrifft, so ist offenbar N L—e, 
NS=p und LS = я. Allein die Winkel SN L und SLN 
fordern eine nähere Betrachtung. 

Wenn man den Bogen LN über N hinaus fortführt, so 
wird er zugleich senkrecht auf die Ecliptik OF und auf den 
Äquator О Q stehen, und diese beyden Kreise in den zwey 
Puncten schneiden, die beyde von dem ‚Durchschnittspuncte 
О dieser Kreise selbst um go Grade entfernt sind. Daraus 
folgt, dass, wenn man die Bogen LO und N O zieht, der 
Winkel OLN sowohl, als auch der Winkel LNO eben- 
falls go Grade beträgt, — Ist also das Gestirn S im ersten 
Quadranten der Länge oder Rectascension, so ist Oc = O Lc 
=A, also auch SLN=gno— A; und eben so ist Ob 
= О МВ =а, also auch SNL = доа 

Wenn aber $ in andern Quadraten der Länge oder der 
Rectascension liegt, scheinen die Winkel SUN und SNL 
auch andere Bezeichnungen zu erhalten. 

Ist z.B. der Stern S' (fig. 5) im zweyten Quadranien der 
Länge oder der Rectascension, so hat man 
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OLS =, also NLS —X-——9ound ONS = a, also 

LN S' = 360 —a — до. Im dritten Quadranten ist eben so 

OLS” =A, also N L S" = 4 — go und O N S” =a, also 
LNS’= 560 — a — до, 

und endlich im vierten Quadranien O L 5” = А, also 

N LS“= 360 +90 — à = go — à und ONS''— a", also 

L N 5" = go +a — 560. 

Allein, wenn man die beweglichen Bogen LS und NS 
um die Endpuncte L und N der festen Linie LN sich 
drehen lässt, und die verschiedenen Verwandlungen sucht, 
welche durch diese Drehung das sphärische Dreyeck LNS 
annimmt, so ist offenbar, dass man, der nothwendigen 
Gleichförmigkeit des Verfahrens wegen, diejenigen Seiten 
der beyden Bogen LN und NS, die man in dem ersten Qua- 
dranten gewählt hat, auch durch alle übrigen Quadranten bey- 
behalten müsse, um in der That immer dasselbe Drey- 
cek zu betrachten. Hat man also, z, B. als der Stern S im er- 
sten Quadranten war, die in der fig. bezeichneten in- 
neren Seiten gewählt, so werden diese bezeichneten Sei- 
ten für den zweyten und dritten Quadranten die äusseren 
Seiten der Dreyecke LNS und LNS” werden, und nur in 
dem vierten werden sie wieder, so wie in dem ersten, die 
inneren Seiten des Dreyecks LN S” seyn. — Es gibt näm- 
lich zwischen je drey Puncten auf einer Kugelflache immer 
zwey Dreyecke, der andern nicht zu erwähnen, nämlich 
erstens das Dreyeck, welches man gewöhnlich zu betrachten 
pflegt, und zweytens jenes, dessen Fläche die Fläche des 
ersten zur ganzen Kugelfläche ergänzt, und welches letztere 
man das Supplementardreyeck nennen könnte. Beyde Drey- 
ecke haben zwar ganz dieselben Seiten, aber die Winkel des 
einen sind die Ergänzungen der Winkel des andern zu vier 
rechten Winkeln. Die sämmtlichen bekannten Ausdrücke dei 
sphärischen Trigonometrie bleiben aber, selbst in Beziehung 
auf ihre Zeichen , ganz dieselben, wenn man auch in den- 
selben die Seiten а [3 у des Dreyecks unverändert lässı, und 
dafür die Winkel A, B, C desselben in 560— A, 360 — В, 
560—C übergehen lässt, so dass also alle jene Formeln eben 
sa gut für das gewöhnlich betrachtete, als für das Supple- 
mentardreyeck gehören. 
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Da also, wie die Zeichnung zeigt, iu dem zweyten und 
dritten Quadranten das Supplementardreyeck genommen wer- 
deu muss, um in der That immer dasselbe Dreyeck zu neh- 
men, so müssen wir die für diese beyden Quadranten gefun- 
denen Ausdrücke der Winkel an L und N erst von 560 sub- 
trabiren, um die wahren Bezeichnungen dieser Winkel zu 
erhalten. Es war aber im zweyten Quandraten 
NLS'-2A-— go uud dessen Supplement 360 +90 — à oder 
endlich go —A. weil zwey Winkel, die nur um 360? ver- 
schieden sind, als identisch betrachtet werden. Eben so ist 
von LNS = 360 —a— go das Supplement 9o-1-a. Lin drit- 
ten Quadranten erhält man cben so für die wahren Werthe der 
Winkel NLS” und LNS" die Ausdrücke go — à und go 
-+a. Im vierten Quadranten endlich wurde oben gefunden 
N LS” = 360 -90 — А, das heisst до —A und LNS” = go 
-Ha — 360, oder, wenn man zu diesem Ausdrucke 360 ad- 
dirt, wodurch der Winkel selbst nicht geändert wird, LNS" 
= доа. 

Wir haben daher allgemein,in welchem Quadranten 
der Länge oder der Rectascension sich auch der Stern befin- 
den mag, 

für den Winkel an L . . . . SLN—9go—4, und 
(аг den Winkel an N. . . . SNL —9od-a. 

Nachdem so die Bezeichnung für das Dreyeck LNS 
(fig. 1) festgesetzt Ist, erhält man sofort durch die bekannten 
Ausdrücke der sphärischen Trigonometrie für die Auflösung 
unserer Aufgabe die Gleichungen (Einl. $. 5) 

CosASinz=CosaSınp , 

Sin‘ Sin z = Sin a Sin p Cos e -]- Cos p Sine, 

Cos z == — Sin a Sin p Sin e + Cos p Cos е. 

I. Um diese Gleichungen zur Berechnung mit Logarith- 
men bequemer zu machen, kann man einen Hülfswiukel m 
so annehmen , dass man hat tang m = tg p Sina, so isl 


SH Com Lei, 


tang А = 


Siu m 

Cos p - 
Соѕт == om Cos (m Lei, 

Zur Prüfung der Rechnung kann man sich der vorher- 

gehenden Gleichung Cosa Sin я = Qosa Sin p bedienen, die 


т 
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zugleich zeigt, in welchem Quadranten die Grössen X uud x ge- 
nommen werden müssen, da æ ше grösser als 180° seyn kann. 

II. Um zu untersuchen, welchen Einfluss Fehler in a, 
p und e auf die daraus bestimmten Werthe von X und e ha- 
ben, wird man durch die Differeutiation der vorhergehenden 
Gleichungen erhalten 

dz=dpCosy-+-daSinySinp-+deSin‘, 
dA.Sinp=— dpSiny-I-daCosgSin p-]-de Cos z Cosa, 
wo y der Winkel LSN des Declinationskreises mit dem 
Breitenkreise ist. Man findet aber diesen Winkel y aus den 
Gleichungen А 
й Cosa Sine _ Cos À Sin e 
Sing = == CARE 2 
Cotg e Sin p + Cos p Sina Cotg e Sinn — Cos r Sin А 
Cotg y = Cosa "à Cos À ; 

III. Eben so wird man, wenn man die Rectascension 
a und die Poldistanz р’ des Zeniths Z (fig. 1) kennt, die 
Länge А und Poldistanz я’ dessclben gegen die Ecliptik be- 
stimmen. Es ist aber die Rectascension des Zeniihs für jeden 
gegebenen Augenblick gleich der Sternzeit t dieses Augen- 
blicks, und die Poldistanz des Zeniths ist gleich N Z go — 9. 
Man hat daher die Gleichungen 

Cos А Sin л':= Cost. Cos o, 

Sin A Sin z'— Sint Cos 9 Cos e -]- Sin ф Sine, 
Cos z/— — Sint Созф Sin e+ Sing Cose. 


7. $. Um eben so aus à, x und e die Grössen a und p zu 


finden, hat man 
Cosa Sin p = CosA Sin r, 
Sin a Sin p = SinA Sin x Cos e— Cos x Since, 
Cos p = Sin à Sin z Sin e-1- Cos х Cos e, 
oder bequemer für Logarithmen 
ign = tg z Sina, 


БА a 
iga = uu Sin (n—e) , 
Cos п 
Cos p = 7, Cos (n — е). 


Zur Beurtheilung der Fehler aber 151, wie zuvor, 
ар = dz Cosņ— dà SingSinz — de Sina, 
da.Sinp =d z Siny 4- dà Cosy Sin x — d e Cosa Cosp, 

wo y die vorige Bedeutung hat. 
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Ex. à = 120° 58 50” g, x = 104° DÉI 16" 6 unde a 25° 27°42”. 6 
gibt a = 128° 7'57”. 9, p—06^56'26". 7 und y — —414^44' 54".6. 
8. $. Für die Sonne werden die vorhergehenden Aus- 
drücke einfacher, wenn man, da sie sich in der Ebene der 
Ecliptik bewegt, die Grösse л gleich oo" setzt. Man erhält 
so die Gleichungen 
tg a=CosetgA und tgy = tge Cos, 
Cosp = Sine Sina Sins = Sine Cosa, 
Cotg p = tge Sina, 
Cos à = Cosa Sin p. 

Bezeichnet endlich L die Länge der Erde, wie sie aus 
dem Mittelpuncte der Sonne gesehen wird, so ist L = 180 -p4 
oder auch А = 180 -+L. 

9. $. Die Dreyecke NZS und LNS biethen noch meh- 
rere andere Probleme dar, von welchen wir einige der vor- 
züglichsten, da sie in der Anwendung selten vorkommen , 
nur kurz anzeigen wollen. 

1. Sind die Grüssen p, z und 9 gegeben, so findet man 
s und œw durch die Gleichungen 
Cos z — Sin Ф Cos p 

Cos q Sin p 
Sing Cosz — Cosp 

Coso 5inz j 

II. Sind die Grössen s, z und p gegeben, so findet man 


« und ọ aus den Gleichungen 
Sin s Sin p 


Coss == 


Cos о = 


5 Sinz ’ 


Cos x Cos z 


tg x = Cos stg p und Sin (e + x) = or, т 


TIL Auch kann man die Gleichungen des $. 5 und 6.1 
unter einander verbinden, und dadurch unmittelbar die 
Lage eines Gestirns gegen die Ecliptik suchen, wenn die 
Lage desselben gegen den Horizont gegeben ist, und umge- 
kehrt. f 

Setzt man nämlich in den drey ersten Gleichungen des 
6. 5. die Grüsse s=1—a, wo t die Sternzeit der Beobach- 
tung ist, und löst man dann die Ausdrücke Sin (t — a) und 
Cos (t— a) auf, so gehen diese Gleichungen in folgende 


über: 


Cos a Sin p = A Sint B Cost, 
Sin a Sin p = — А Cost -B Sint, 
Cos p = Sin о Cos z — Cos ọ Sinz Cos œ, 
wo der Kürze wegen gesetzt wurde 
А = Sin ø Sin zund 
B = Cos œw Sin z Sin ọ + Cos z Cos e. 

Substituirt man aber diese Ausdrücke von CosaSin p, 
SinaSin p und Cos p in den drey Gleichungen, welche in 
$. 6. unmittelbar von N.I hergehen, so hat man, wenn man 
noch weiter abkürzend 

С = — Cos w Sin z Cose + Cos z Sin ¢ 
setzt, folgende Ausdrücke: 
CosA Sin z = A Sint-]- B Cost, 
Sin A Sin x = — (A Cost — В Sin t) Cose С Sine, 

Cos x = (A Cost — B Sint) Sin e + C Cose, 
und diese Gleichungen geben die Grössen A und x aus œ, z, 9 
und der Sternzeit t. 

IV. Dieselben Ausdrücke kann man endlich auch auf 
folgende merkwürdige Art finden. 

Bestimmt man den Ort des Gestirns gegen den Mittel- 
punct der Erde durch drey unter einander rechtwinklige 
Coordinaten ху 2; von welchen x in der Mittagslinie, und 
die Ebene der x y in dem Horizonte liegt, so hat man, 
wenn man die Entfernung des Gestirns von der Erde gleich 
der Einheit voraussetzt. 

x= Cos o Sinz, 
= Sin e Sinz, 
z — Cos z. 

Denkt man sich durch die Axe der y eine Ebene, wel- 
che gegen die Ebene des Horizonts um den Winkel go — Ф 
geneigt ist, so ist diese neue Ebene der Äquator. Nimmt 
man dann die rechtwinkligen Coordinaten x’ y' 2', welche 
ebenfalls die Lage des Gestirns gegen den Mittelpunct der 
Erde in Beziehung auf den Äquator bestimmen sollen, so, 
dass х' im Meridian und ve in der Ebene des Äquators liegt, 
so hat man 

x = x Sin ọ -+ z Cos о, 
у = у, 
2 = z Sin ọ — x Cos $, 
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Verrückt man die Axe der x’ im Äquaror so, dass die 
neue Axe der x" in der Linie der Nachtgleichen und х” y" 
noch in der Ebene des Äquators liegt, so ist, wenn t die Stern- 
zeit bezeichnet, 

x’ = x' 00514|- у Sint, 
у = x' Sint—y’Cost, 
2 =z. 

Verrückt man endlich die Ebene der x" y" so, dass x” 
noch immer in der Linie der Nachtgleichen, aber x” y” in 
die Ebene der Ecliptik kómmt, und daher 2 auf der Eclip- 
tik senkrecht steht, so ist 


Ha 


Ка, 
y" — z"Sine-- y” Cose, 
2" = z" Cose— y" Sine. 


Überdiess hat man auch 
x” = Cosa Sinz, 
y" = Sin A Sinz, 
z” = Loss, 

Eliminirt man aus diesen fünf Systemen, deren jedes 
deer Gleichungen enthält, die zwölf Goordinaten x y z .... 
x" y” z”, so erhält man 

Cas à Sin x = Sin œw Sin z. Sint -|- 
(Cos œ Sin z Sin 9 -|- Cos z Cos 9). Cost, 
Sin A Sin z = — Sin œ Sin z Cos e. Cost 
+ (Cosz Cos e + Sinz Sing Cos w) Cos e: Sint 
-+ (Cos z Sin ф — Sin z Cos ọ Cos e) Sine, 
Cos z = Sin w Sinz Sin e. Cost 
— (Cos z Cos ọ -- Sin z Sin e Cos w) Sin e.Sint, 
-} (Cos z Sin ọ — Sin z Cos ọ Cos œ) Cose, 
und diess sind dieselben Gleichungen, welche wir in Nr. 
III. erhalten haben. Setzt man in ihnen e =o undt = 90°, 
A=90—s und т= р, so erhält man die Gleichungen des 
§.5., welche s, p durch w, z und 9 geben. Setzt man aber in 
diesen allgemeinen Ausdrücken 9 = 90, w = s und z = p, 
so erhält man 
Cosi Sin r == Cos (t— s) Sinp, 
Sin A Sin x = Sin (t — s) Sin p Gose-]- Cos p Sin e, 
Cos x = — Sin (t — s) Sin p Sin e-+} Cos p Cose, 


welche Gleichungen mit denen des $. 6 übereinstimmen. 
1 ke / 
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re, M. 


Sonnenzeit und Sternzeit. 


$. 1. Man suche die wahre Sonnenzeit T der Calmina- 
tion eines Gestirns , dessen Lage am Himmel gegeben ist. 

Sey a die bekannte Rectascension des Gestirns und © 
die Rectascension der Sonne für den Mittag des gegebenen 
Tages und da, d С) die ebenfalls bekannte Veränderung die- 
ser Grössen zwischen den zwey nächsten , die Culmination 
des Gestirns einschliessenden Mittagen , alles in Zeit oder so 
ausgedrückt, dass 24 Stunden gleich 360 Graden , also eine 
Stunde gleich 15 Graden ist. (Zur Verwandlung des Bogens 
in Zeit und umgekehrt dient die Tafel IIT. und IV, am En- 
de des Werkes.) 

Nimmt man, wie hier vorausgesetzt werden kann, die 
Änderungen da und d © gleichförmig an, so wird für die 
gesuchte Zeit T der Culmination des Gestirns seyn: die Rect- 


da 
ascension des Gestirns а'== a -]- T Б? und die der Sonne (2' 


d 
= 0 4-Т. =. Da aber die Sonnenzeit gleich dem Stun- 


denwinkel der Sonne ist, so hat man 'T—a'—(2', oder 
wenn man in diesem Ausdrucke die vorhergehenden Werthe 
von a und CH substituirt, für die gesuchte Sonnenzeit Т der 
Culminatien des Gestirns 
za- MN а 
T= ren CSE —da) 
für die Zeit der nächstfolgenden Culmination des Gestirns 


hat man eben so 
я (a-41- da — (2 d 
24+-T =24-+ 1.2 ; (dO — da) I 


und daher die Sonnenzeit zwischen zwey nächsten Culmina- 
tionen des Gestirns gleich 24- T'— T oder gleich 
24 


14 (dO — 4а). 
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Geht das Gestirn in seiner eigenen Bewegung von Ost 
nach West oder rückwürts, so ist da negativ, und für Fix- 
sterne, die keine eigene Bewegung haben, ist da — o. 

Ex. Den 2o. May 1831 ist © = 5" 45' 45". о und d @ = 
o" 559". б. Für Merkur aber ist an demselben Tage a = 4" 25' 
und да = — o" 4'. Bringt man alle die Zahlen auf Stunden 
und Theile von Stunden, so findet man für die Sonnenzeit 
der Culmination Merkurs an diesem Tage 

Т = De SE o" 617405 = oh 37 2".6. 
1+ 013322 
oa 

2.6. Viel einfacher wird die Auflösung dieser Aufgabe, 
wenn man nicht die Sonnenzeit T , sondern die Sternzeit t 
der Culmination eines Gestirns sucht. Ist námlich o die Rect- 
ascension dieses Gestirns und s der Stundenwinkel dessel- 
ben, so hat man (S. 25) 

i=a ks; 
und da für die Culmination 5 = o ist, so hat man, wenn 
das Gestirn unbeweglich oder auch, wenn a die Rectascen- 
sion desselben für die Zeit der Culmination selbst ist 
t—a 
oder die Sternzeit der Culmination eines Gestirns ist gleich 
der Rectascension des Gestirns für dieselbe Zeit. 

3. $. Diese beyden Ausdrücke von T und t werden uns 
ein einfaches Mittel verschaffen, eine gegebene Sternzeit in 
die ihr entsprechende Sonnenzeit und umgekehrt zu verwan- 
deln, eine Aufgabe, die für die practische Astronomie von 
dem grüssten Nutzen ist. 

Nach den Beobachtungen beträgt die Zeit, während wel- 
cher die Sonne zweymahl in dasselbe Äquinoctium tritt, oder 
das tropische Sonnenjahr 565.242255 Sonnentage, 
ın welcher Zeit also die Rectascension der Sonne um volle 
560 Grade zugenommen hat. Nehmen wir an, dass diese 
Zunahme der Rectascension durch das ganze Jahr gleich- 
fórmig Statt habe, so folgt daraus, dass die Rectascension 
der Sonne in einem Sonnentage um 

360° 
565.242255 


zunehmen wird, und diese Zall auf Zeit gebracht, oder 
7 ж 


= 0°. 9856472 
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durch 15 dividirt, ist es, welche wir oben durch dc: be- 
zeichnet haben, so dass man also hat 


0°. 0856472 


does e = o" 06570981, 
oder endlich 
ас) 1 
20 "2 0:00279709 = 565242255. 
а с.) 
Setzt man daher der Kürze wegen — = m, und nimmt 
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man für Fixsterne da — o an, so ist unsere vorhergehende 
Gleichung 


а— © 

ares AEn oder, da a = t war, 
t— (9 

lice 


und diese Gleichung wird uus die Sonnenzeit T geben, wenn 
die Sternzeit t bekannt ist, und umgekehrt. 
Setzt man in der letzten derselben © = o, so hat man 


t 
T= Tm? WOraus folgt, dass der mittlere Sonnentag 


86400(1-+m) = 86636.55456 Sternzeitsecunden hat, und dass , 
864 
der Sterntag IX = 86164.09135 Sonnentagsecunden hat, 


und dass endlich das Sonnenjahr oder 365.242255 Sonnen- 
tage gleich 565.242255 (1 -+ m) — 566.242255 Sterntage ist, 
oder dass nach der Beendigung eines jährlichen Umlaufs 
der Sonne, der Fixstern genau einen täglichen Umlauf mehr 
gemacht hat, als die Sonne. (Zur bequemeren Verwandlung 
der Minuten und Secunden in Grade oder Stunden und in 
ganze Tage sehe man Taf. V, und YL) 

4.$. Man kann diese Gleichungen zu ihrem bequemern 
Gebrauche auch so stellen 


t= O +T-+mT und 
m 
ШО) e 
oder in Zahlen 


t= O FT 0.0027579 T und — 
T —t—(2—20.0027504(t— ©) 5 à 
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und in diesen Ausdrücken bezeichnet © die Rectascension 
der Sonne für den Mittag des gegebenen Tages, T die Son- 
nenzeit und t die ihr entsprechende Sternzeit an demselben 
Tage. 

I. Zwar ändert die Sonne ihre Rectascension durch den 
Lauf des ganzen Jahres keineswegs gleichlörmig, wie wir 
oben vorausgesetzt haben; aber die Unterschiede ihrer tägli- 
chen Änderungen sind nur gering, und wir werden erst spä- 
ter die Mittel kennen lernen, darauf Rücksicht zu nehmen. 
Hier wollen wir jene in Rectascension gleichfórmig fort- 
schreitende Sonne die mittlere Sonne und ihre Stun- 
denwinkel die mittlere Zeit nennen, zum Unterschiede 
der wahren Sonnenzeit, welche Benennung wir für 
die Stundenwinkel der wahren, in der Ecliptik und zwar in 
derselben sich ungleichförmig bewegenden Sonne aufbewah- 
ren werden. 

5.$. Man sieht, dass die Berechnung der zweyten Glei- 
chung in $. 4 durch eine kleine Tafel sehr erleichtert wird, 
welche 

für jede Stunde die Zahl 0°.0027304 = 9°.829, 
für jede Minute - - - - 0.164, 
für jede Secunde - - - - 0".0027 gibt. 
Ja dieselbe 'Tafel wird sich auch für die erste Glei- 


chung in 6, д anwenden lassen, wenn man bemerkt, dass 
8 d , 


m 


für u = Be; diese Gleichung die Form annimmt, 
tz O-4- TA Tau T+e TA, 

so dass man, wenn man die Sternzeit aus der mittlern Zeit 
sucht, nebst der durch die Tafel gegebenen Reduction и Т 
für T nur noch die durch dieselbe Tafel gegebene Reduc- 
tion v T für p T, und die p’ T für u T u. f. suchen darf. 
M. s. Taf. VIL 

Ex. Sey für den 13. Sept. 1827 die Sternzeit t = 10" 48' 
17" 25 gegeben: man suche die mittlere Sonnenzeit Т. Für 
diesen Tag ist die Rectascension der mittleren Sonne im Au- 
genblicke der Culmination dieser mittlern Sonne in Wien 
gleich © = 11^ 26' 53". 61. Man hat daher nach der zweyten 


Gleichung in §. 4 


t= 10^ 40 157.25 
©= 11 26 57 .61 
25 21 Зо .62 


Т = 25 17 49.99 
Die Tafel VII. gibt: 
für 25^...5' 46".08 
2045.2 EH? 
$9".6....0.11 


9 49.65 
Ist aber umgekehrt diese mittlere Zeit T = 23" 17' 50”00 
gegeben, so hat man nach der letzten Gleichung 
T —23'15'50".00 
Red..... $ 49 .62 
25 21 59 .62 
O. .11 2637 .61 


t= 10 48 17 .25 wie zuvor. 
5 46.08 
2.78 
0.14 


5 49.00 


0.49 
0.15 


5 49.62. 
Die Rectascension der mittleren Sonne aber findet man 
aus derselben Tafel auf folgende Art: 
1827.. ..18'57'28'.01 
oSept.....ı5 58 2.09 
19... 0 51 15 22 
Nutat.... + 0.65 


11 26 46 .85 
Red. auf Wien —g .22 


O = 11 26 57 .6ı 
Die kleine Columne der Nutation wird erst unien 
erklärt werden. 
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Man findet sie für jeden Tag des Jahres so: 
Der 15. September ist der o.70te Theil des Jahres. 
1827. . . Nutation ]- 0.85. . . jáhrl. Differenz 0.28 
(0.70) (o. 28) — 0.20 
Nutat. . . 0.65 wie zuvor 

Alles Übrige der Tafel ist für sich klar. Auch lässt sich 
kürzer der Werth von (2 für jeden Mittagaus den sogenannten 
astronomischen Ephemeriden nehmen. 

Dieselbe 'T'afel wird sich endlich auch anwenden lassen, 
um ein blosses in mittlerer Zeit gegebenes Intervall in Stern- 
zeit, und umgekehrt, zu verwandeln. Ist z. B. die Sternzeit 
8" до’ 50", 1 gegeben, so hat man 


Sternzeit Dh 40' 30". 1 v 318".64 
П) oE у ыты o c 6 .55 
o .08 


Mitil. Zeit 8 39 4.85 сй E. 
1.25 .27. 


Und ist diese mitilere Zeit gegeben, so hat man 
Mittlere Zeit 8 59 4.05 1 18 64 
Do o M Кы а 6.39 
Siernzeit 8 4o 50.10 wie zuvor: Hs 
25.041 


0.16 
0.07 


i 25.27 


Vorlesung IV. 


Auf- und Untergang der Gestirne. 


1. 6. Wir erhielten oben (S. 27) die Gleichung 
Cos т = Coss Sin p Cos 9 +- Cos p Sin 9. 

Für den Auf- oder Untergang des Gestirns ist z == o, also 

auch Cos s = — tg e Cotg p oder 

t 

Cos (180—5) md , 

wo also s den Stunden winkel des auf- und untergehenden Ge- 

stirns oder die Zeit ausdrückt, welche zwischen der Culmi- 

nation und dem Auf- oder Untergange des Gestirns enthalten 

ist. Man nennt diese Zeit den halben Tagbogen des Ge- 

stirns. Wir wollen ihn durch S bezeichnen, so dass man hat 
Cos (180 — S) = A 

Kennt man also die Zeit der Culmination eines Sterns, 
so wird man von ihr die Grösse S subtrahiren, um die Zeit 
des Aufganges, und zu ihr S addiren, um die Zeit des Un- 
terganges des Sterns zu erhalten. 

Ex. In dem vorhergehenden Beyspiele (S. 35) war für 
Merkur die Sonnenzeit der Gulmination о" 57' 5". Es ist aber 
für jenen Tag die Poldistanz Merkurs p= 68° д5'. Nimmt 
man daher ¢ = 48? 12' so ist 

log tg 9 = o . 04861 
log tg p= o . 40571 
9.64290 
180 — S = 63° 56' 
S = 116° 4 oder nach Taf. III in Zeit S = 7" 44' 16" 
Culmination o 57 3 
Sonnenzeit des Untergangs 8 21 19 Abends 
- - des Aufgangs 16 52 47 oder 
4 52 47 Morgens. 
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Eben so würde man die Sternzeit des Äuf- und Unter- 
ganges Merkurs erhalten, wenn man in dem Vorhergehen- 
den statt der Sonnenzeit o^ 373" der Culmination, die Stern- 
zeit der Culmination d. h. die Rectascension а == 4° 25' Mer- 
kurs setzt (S. 55). Für die Sonne endlich ist S zugleich die 
Sonnenzeit ihres Unterganges und 24^ — S die des Aufganges. 
2.6. Wir wollen nun die erhaltene Gleichung 


VE 
Cos (180 — S) = ia 
und die aus ihr folgenden Umstände des Auf- und Uutergan- 
ges der Gestirne näher betrachten. 

І. Zuerst ist klar, dass, wenn p kleiner als oo" ist, S 
grósser als go* seyn wird, und umgekehrt , so lange 9 posi- 
tiv ist, d. h. dass Sterne über dem Äquator für uns länger 
über, als unter dem Horizonte, und dass Sterne unter dem 
Äquator länger unter, als über dem Horizonte bleiben. p — 
90° gibt S = до oder ein Stern im Äquator bleibt für alle 
Orte der Erde eben so lange über, als unter dem Horizonte. 
Ist dieses Gestirn die Sonne, so werden für uns, für die 
Bewohner der nördlichen Hemisphäre, die Tage in unserem 
Sommer (wo p < до) länger, und in unserem Winter (wo 
р > go) kürzer seyn, als die Nächte, Für die Bewohner der 
südlichen Halbkugel (wo 9 negativ ist) ist aber ihr Tag län- 
ger, wenn der unsere kürzer ist, oder sie haben Sommer, 
wenn wir Winter haben, und umgekehrt. Im Frühling und 
Herbst aber (wop — 9o ist) haben alle Bewohner der Erde 
Tag und Nacht gleich. 

П. Ist р = o, so ist S= 180° oder das Gestirn geht nicht 
mehr auf und unter, sondern berührt nur in seiner untern 
Culmination den Horizont. Für die Sonne ist diess der An- 
fang der Jahreszeit ohne Nacht, wo die Sonne immer über 
dem Horizonte bleibt, und zwar so lange, als p < 9 ist. 
Da die Schiefe der Ecliptik e = 25° 28' beträgt, so ist die 
Poldistanz p der Sonne immer zwischen den Grenzen 66° 52 
=90—e und 115° 28' = 9o-|-e enthalten. Die Bewohner 
der Erde, für welche die Sonne nur einen Tag im Jahre 
nicht auf und nur einen nicht untergeht, haben eine nörd- 
liche oder südliche Polhöhe, die gleich go — e ist, und sie 
sind die Bewohner der beyden Polarkreise , die von den Po- 
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len des Áquators um die Grüsse e entfernt sind. Die noch 
nüher bey den Polen wohnen, haben in ihrem Sommer (wo 
go — p und e gleiche Zeichen haben) die Sonne desto mehr 
Tage ununterbrochen über, und in ihrem Winter desto län- 
ger unter ihrem Horizonte, je näher sie selbst den Polen 
stehen. Für sie ist die kleinste mittägliche Zenithdistanz 
®=Ф—е, 

wie man aus der ersten Gleichung des $. 1 findet, wenn 
man in ihr s— o und p=g0 — e setzt, also desto grösser, 
oder die Sonne steht selbst,in der Mitte des Sommers desto 
tiefer, je grösser die Polhöhe e oder je näher der Beobach- 
ter bey dem Pole ist. Für den Polarkreis 151 Ф = 90 — e, 
also 2 = go — 2 e = 43° 4' und für den Pol selbst ist Ф = go, 
also z = go — e = 66°32’. Für den Bewohner des Poles ist 
9 — 90°, also wie aus der ersten Gleichung des $. з. folgt, 
z-—p oder die Höhe der Gestirne bleibt dureh den ganzen 
Tag unverändert, so lange ihre Poldistanz sich nicht ändert: 
sie bleiben sichtbar, so lange p < go ist, und werden un- 
sichtbar, wenn p> 9o wird. Für den Bewohner des Äqua- 
tors aber ist ọ =o, also für alle Gestirne S= go oder sie 
sind alle eben so lange über als unter dem Horizonte, weil 
ihre Parallelkreise von dem auf ihnen senkrecht stehenden 
Horizonte halbirt werden. 

III. Ist S’ der halbe Nachtbogen oder das Comple- 
ment von $ zu 180°, so hat man S= 180 — S’. Substituirt man 
diesen Werth von S in unserer Gleichung, so erhält man 

Cos (180 — S = und 
TN CA 
Cos S' = ip 

Gibt man in diesen beyden Gleichungen der Grösse 
p gleiche, aber entgegengesetzte Werthe, so erhält mau 
Cos (180 — S) =— CosS' oder S= S' d.h. der Tagbogen ei- 
nes Ortes der Oberfläche der Erde im Sommer ist gleich dem 
ihm entsprechenden Nachtbogen im Winter; z. B. der läng- 
ste Tag im Sommer ist gleich der längsten Nacht im Win- 
ter. Gibt man eben so, ohne p zu ündern, der Grósse 9 
gleiche, oben entgegengesetzte Werthe, so erhält man eben- 
falls S == S' d.h. туусу von dem Äquator zu beyden Seiten 
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desselben gleich weit entfernten Beobachtern ist der 'Тар- 
bogen des einen gleich dem Nachtbogen des andern; der 
eine hat z.B. den kürzesten Tag, wenn der andere die kür- 
zeste Nacht hat; der eine hat Sommer, wenn der andere 
Winter hat. Man nennt diese Bewohner desselben Meridians 
unter gleichen, aber entgegengesetzten Breiten, Perioeci; 
die Bewohner desselben Parallelkreises aber unter entgegen- 
gesetzten Meridianen Antoeci, und endlich die einander 
diametral gegenüberstehenden Beobachter Antipoden, Die 
Perioeci haben gleiche 'l'ageszeiten , aber entgegengesetzte 
Jahreszeiten; die Antoeci haben gleiche Jahreszeiten, aber 
entgegengesetzte "'ageszeiten; und die Äntipoden haben ent- 
gegengesetzte Tages- und Jahreszeiten. 

IV. Man nennt heisse Zone den Theil der Ober- 
fläche der Erde, der zwischen den beyden Wendekreisen 
enthalten ist, und dessen Bewohner daher die Sonne zwey- 
mahl im Jahre in ihrem Zenithe sehen. Die beyden kalten 
Zonen erstrecken sich von den beyden Polen des Äqua- 
tors bis zu den beyden Polarkreisen und für ihre Bewohner 

"geht die Sonne mehrere Tage im Jahre nicht auf und meh- 
rere Tage nicht unter. Zwischen den beyden kalten und der 
heissen Zonen liegen die zwey gemässigten, deren Be- 
wohner die Sonne nie über ihrem Scheitel sehen, und denen 
sie alle'l'age des Jahres auf- und untergeht. Die heisse Zone 
erstreckt sich also von o =o bis ọ = e = 25° 28° in beyden 
Hemisphüren; die gemässigten von 9—e bis ọ = 90 — e 
= 66°32' und die kalten von ọ == go — e bis ф — 9o. 

Wäre die Schiefe der Ecliptik grösser und z.B. e = 45°, 
so würde die heisse Zone von ọ —0 bis o = 45 und die bey- 
den kalten von Ф = 45 bis ọ —90 gehen, und es würde in 
der obigen Bedeutung des Wortes keine gemässigte Zone ge- 
ben. Wäre aber e= go oder stünde die Ecliptik senkrecht 
auf dem Äquator, so würden alle drey Zonen von 9 =o bis 
9 — 90 gehen, oder jede derselben würde sich über die gan- 
ze Erde verbreiten. 

V. Um die Zeit zu finden, wührend welcher für jeden 
Punct der kalten Zone die Sonne nicht unter- oder nicht 
aufgeht, hat man für den Anfang oder für das Ende diese: 
Zeit die Gleichung 
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oe. (I). 


A " Д р К Cos p 
Auch ist allgemein für die Sonne (8.51) Sin à = 


Sin e? 
wo A und p die Länge und Poldistanz der Sonne bezeichnet. 
Man hat daher auch für den Anfang oder das Ende jener Zeit 
die Gleichung 
$ Cos o 
Sine... (ID. 

Ist also z. B. durch die Ephemeriden die Poldistanz oder 
die Länge der Sonne für jeden Tag des Jahres gegeben , so 
kann man mittelst der Gleichungen I oder II den Anfang 
oder das Ende jener Zeit bestimmen. 

Ist z. В. &— 90, so ist, nach der Gleichung I, auch 
p= go, also der Anfang jener Zeit der 20. März und 22. 
September, oder in den Polen ist ein halbes Jahr Tag und 
eben so lange Nacht. Für 9 —480* ist p —8o, also geht die 
Sonne vom 16. April bis 27. August für diesen Parallelkreis 
in der nórdlichen kalten Zone nicht unter, und in der süd- 
lichen nicht auf. Für 9 = 66°52’ ist p —66*52' oder für diese 
beyden Parallelkreise geht bloss am 21. Juny die Sonne 
nicht unter und in der südlichen Hemisphäre nicht auf. 
Kleinere Werthe von ọ als 66*52' geben (nach IT) unmögli- 
che Werthe von p, oder für die Bewohner der gemässigten 
und der heissen Zone geht die Sonne täglich auf und unter, 
wie zuvor, 

Anders würde sich diess alles verhalten, wenn die 
Schiefe der Ecliptik eine andere wäre. Für e= o z.B. fällt 
die Ecliptik mit dem Äquator zusammen, und die Poldistanz 
p der Sonne wäre durch das ganze Jahr constant und gleich 
до. Die Gleichung 

Cos (180— S) к= 
würde daher S — go: geben , oder für е==0 würde auf allen 
Orten der Erde durch das ganze Jahr Tag und Nacht einan- 
der gleich seyn. 

Wäre aber e— до, oder stünde die Ecliptik senkrecht 
auf den Áquator, so geht die vorhergehende Gleichung 


osp 


! Сор, — 
Sin A == e i" folgende über: 
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à —g0—p, 
oder die Länge der Sonne würde immer der Declination der- 
selben gleich seyn. Da auch hier für den Anfang oder das 
Ende der Zeit, wo die Sonne für einen gegebenen Parallel- 
kreis nicht mehr unter- oder nicht mehr aufgeht, p = gp seyn 
muss, so ist auch 

A= QO mg. 

Für p= o ist A==go, oder für den Áquator geht die Son- 
ne nicht auf oder nicht unter an den zwey Tagen, wo sie in 
den Solstitien oder wo ihre Länge go oder 270 ist. Für 9—90 
ist 4 — o oder für die Pole ist der Anfang jener Zeit, wenn die 
Sonne in den Áquinoctien oder wenn ihre Länge.o oder 180 
ist, so dass also auch hier die Pole ein halbes Jahr Tag und 
eben so lange Nacht haben. Für jeden andern Ort, dessen 
Entfernung vom Äquator 9 ist, hat der Anfang und das Ende 
jener Zeit Statt, wenn die Länge der Sonne gleich go — e oder 
gleich 270 — 9 ist. 

3. $. Um den Punct des Horizonts zu finden, in welchem 
der Stern auf- oder untergeht, wird man in der Gleichung 
(S. 24) 

Cos p = Cos z Sin ф — Sin z Cos e Cos о 
die Grüsse z — gosetzen, wodurch man erhält 
Cos p 


Cos o=— c R 
wo « das Azimut des Sterns bey seinem Auf- oder Unter- 
gange ist. Man nennt Morgen- oder Abendweite die 
Entfernung des auf- oder untergehenden Sterns von dem 
wahren Ost- oder Westpuncte, im Horizonte gezählt. Be- 
zeichnet also O diese Morgen- oder Abendweite, so ist 
® == 9o ]- Ө und daher 
Cos p 


Sin 0 = Се" 

Eben so nennt man die schiefe Aufsteigung А 
cines Sterns die Entfernung des Frühlingspunctes von dem 
Puncte des Äquators, der mit dem Sterne zugleich auf- oder 
untergeht, und die Differenz zwischen der schiefen Auf- 
steigung und der geraden Aufsteigung (der Rectascension a) 
heisst die Ascension al- Differenz A. : 

Ist a der untergehende Stern, und zieht man den Bogen 
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Pa, der den Äquator in d unter einem rechten Winkel 
schneidet, so ist Od—a, OA—=360—A und AO d= 4. 
In dem bey d rechtwinkeligen Dreyecke ist d a= p —9o und 
a Ad=—go— 9 also auch 

Sn A —-— tg 9 Cotgp; 
und da А Q =go ist, der halbe Tagbogen des Sterns a oder 
d Q == $ =00— N: 

In der Zeichnung ist der Stern a unter dem Äquator an- 
genommen worden. Für nördliche Sterne ändert Cotg ps also 
auch Sin A das Zeichen, daher hat man für Sterne über 
dem Äquator oder überhaupt für alle Sterne 

Sin A =tgọ Cotgp d 
9 = 904+ А 

4. $. Gehen wird wieder zu der Betrachtung der allge- 

meinen Gleichung 

Cos z= Cos s Sin p Cos ọ + Cos p Sin 9 
zurück, aus welcher wir die vorhergehenden Bemerkungen 
über den Auf- und Untergang der Gestirne abgeleitet haben. 

1. Diese Gleichung zeigt, dass zu gleichen Höhen eines 
Gestirns zu beyden Seiten des Meridians auch gleiche (oder 
eigentlich um 360° verschiedene) Stundenwinkel gehören , 
wenn die Poldistanz des Sterns unveränderlich ist. Je näher 
der Stundenwinkel an Null oder an 360 ist, desto kleiner ist 
die Zenithdistanz; und je näher der Stundenwinkel an 180 
ist, desto grösser ist die Zenithdistanz. Die kleinste Zenith- 
distanz, wenn die Poldistanz constant ist, hat für 5 = o in der 
oberen Culmination d.h. in dem Durchgange des Gestirns 
durch den über dem Nordpole liegenden Theil des Meridians 
Statt; die grösste Zenithdistanz aber hat das Gestirn in der 
untern Culmination für s = 180. 

IL Ist aber die Poldistanz p veränderlich, so hat die 
kleinste oder grósste Zenithdistanz ausser dem Meridian 
Statt. Setzt man in der vorhergehenden Gleichung das Diffe- 
renzial von z, in Beziehung auf s und p genommen , gleich 


Null, so erhält man 
1 dp 
Sins= 7, (Cotgp Coss—tg Ф), 


und dieser Ausdruck gibt den Stundenwinkel s der grössten 
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d 
Höhe: wenn m das gegebene Verhältniss der Änderung der 
8 


Poldistanz zu der Änderung des Stundenwinkels ist. Ist 2. В. 


dpr mee 
d s eine Zeitsecunde, so bezeichnet 7 dieAnderung der Pol- 


distanz während einer Zeitsecunde. Da bey allen Gestirnen , 


dp 
die wir kennen, dieses Verhältniss а= nur sehr klein ist, so 


wird auch Sins sehr klein, und Cos s nahe gleich der Einheit 
seyn, so dass man für den Stundenwinkel der grössten oder 
kleinsten Höhe hat 


dp 
s=7, (Cotg p — tg 9). 
III. Vernachlässigt man diese Änderung der Poldistanz, 


so hat man für Culminationen auf der Südseite des Zeniths 
für die Äquatorhöhe 99 — don Ausdruck 


90 —$9-—p-—z. 

Für dieauf der Nordseite des Zeniths culminirenden, oder 
für die sogenannten Circumpolarsterne wird man in diesem 
Ausdrucke für die obere Culmination z und für die untere 
Culmination sowohl z als auch p negativ setzen, und daher 
haben 

obere Culmination go — g=p-+2; 
untere Culmination до — $9 = — p- 2. 


Man sieht aus diesen Ausdrücken, dass ein Stern, für 
welchen р < 9o — 9 ist, auf der Nordseite des Zeniths culmi- 
nirt. Für p=90 — Ф culminirt er im Zenithe selbst. Ist ferner 
p2180— 9,so geht der Stern für den Beobachter, dessen 
Polhöhe 9 ist, nicht mehr auf, und ist p < o, so geht er nicht 
mehr unter (S. 41). 

IV. Die in Beziehung auf den Äquator gleichförmige Be- 
wegung der Gestirne wird in Beziehung auf den Horizont 
schon ungleichförmig erscheinen. Wann erreicht aber z. B. 
die Änderung der Zenithdistanz ihren grössten und kleinsten 
Werth? ; : 

Lässt man in dem Dreyecke ZP S die beyden Seiten 
ZP=g0—g und PS==p constant seyn, und nennt man 


den Winkel Z8 Р =v, so erhält man (S. 4). 
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" = Sin v Sin p oder auch 


dz А 
E = Sin о Cos o. 

Daraus folgt, dass die Änderung der Zenithdistanz d z 
am kleinsten und zwar gleich Null ist, für v =o oder œ =o 
und e — 180, also in der Ebene des Meridians. Die grösste 
Änderung der Zenithdistanz aber hat dann Statt , wenn Sin v 
oder v am grössten , oder wenn Sin œ am grössten ist, d. h. 
wenn œ == go oder w == 270 ist, also in dem sogenannten er- 
sten Vertikalkreise, dessen Ebene senkrecht auf der Ebene 
des Meridians steht. 

V. Wenn man aber die vollständige Änderung dz 
der Zenithdistanz eines Gestirns für jeden Punct seines Pa- 
rallelkreises sucht, so wird man nach dem bekannten Tay- 
lorschen Lehrsatze haben 


zzi (2) а. GL = + gb: 


wo 2'— z—dz die gesuchte Änderung der Zenithdistanz, und 


а 22% - 
we De 3, ...die ersten und zweyten . . . . 
5 


Differentialien der Grösse z in Beziehung auf s seyn werden, 
welche Differentialien man auf die gewöhnliche Art aus un- 
serer vorhergehenden Gleichung 
Cos z = Cos s Sin p Cos e + Cos p Sing 
erhalten wird. 
Setzt man, um abzukürzen, 
Sinp Cos o 


mms. . Sins und 
Sin p Cos o 
пас Coss, 
so ist sofort 
er 
d mx 
und a TM Coigz, 


С =—m-—mnÜotgz, 


d?z € m 
also auch С ya *Cotgtz, 


3 fan mn? d z^ 
G=) MES 2m "S, Со! 2 4 t Suis së E 


dui 
das heisst, wenn mau die vorhergehenden Werthe von PR 


du da 
1% und e ` substituirt, 


dz 


Tr =m" (1 4-5 Gotg'z) —5mn Cotgz — m. 


Fährt man so fort, so erhält man, wenn man der Kür- 
ze wegen 9 == Üolgz setzt, 


ds? 


=2+-mds+(n—m’3)- 


ds? 
LE 3 @ Зы. 1 d 
Ton —m-—5mmus- ou > т-у, 
(6 m*n— nt (4 m'—3n'—9m? 9-{- 
d s* 


+ 18 т°п $* — 15 m! s?) 


1.2.5.4. 
ein Ausdruck, der in der Folge noch nützlich seyn wird. 


5. $. Wir wollen diese Betrachtungen noch durch einige 
verwandte Aufgaben beschliessen , die in der practischem 
Astronomie öfter ihre Anwendung finden werden. 

Sey AG (fig. 4) irgend eine gerade Linie von unbekann- 
ter Länge oder Аб —x. Es sey gegeben І. die Lage dieser 
Linie gegen den Pol P des Äquators, also die Poldistanzen 
A P = p und CP = P und II die Sternzeit t, welche diese Li- 
nie А C braucht, durch einen Declinationskreis zu gehen , 
also z. B. die Zeit, welche ein Stern braucht, durch den dem 
Äquator parallelen Bogen AB zu gehen. Man suche x 

Da diese Zeit t durch deu Winkel AP C der beyden Pol- 
distanzen AP, CP gemessen wird, oder da AP C= 15t ist; 
so kennt man in dein sphärischen Dreyecke P AC zwey Sei- 
ten mit dem eingeschlossenen Winkel, und hat daher 

Cos x = Cos p Cos P+ Sin p Sin P Cos 151; 
oder auch 


p— К | 15% 
4-SinpSinP Sin? ——. 


Sin? = Sin’ 


и 


Do 
I. Ist also die Linie oder der Bogen А С schon mit dem 
Äquator parallel, so ist p — P und daher 
o X p H 15 t 
Sin Б = Sin р Sin E 
ein Ausdruck, der für jede Grösse der Linie AC =x gilt. 
Ist aber x sehr klein, so kann man dafür annehmen 
x —15t.Sin p. 

Die letzte Gleichung wird man z. B. brauchen, um die 
Länge (Anzahl der Bogensecunden) eines in dem Brenn- 
puncte eines Fernrohres ausgespannten, dem Aquator paral- 
lel gestellten Fadens zu bestimmen. 

6. $. Die Multiplication der Grüsse t durch 15 in den 
vorhergehenden Gleichungeu gibt die Reduction der beob- 
achteten Zeit au Bogen. Da nämlich die ganze Peripherie des 
Kreises in 560° oder in 24" eingetheilt wird, so wird jede 
beobachtete Zeit t, die zu dem Bogen x gehört, geben 

560:24==xrtoder 
xs=ıbl. 

Allein diese einfache Multiplication durch 15 hat nur 
dann Statt, wenn die Uhr genau nach Sternzeit geht, und 
wenn überdiess der Stern, den man zur Beobachtung ge- 
braucht hat, keine eigene Bewegung hat oder ein Fix- 
stern ist. 

Nehmen wir an, dass die Uhr in einem Sterntage, d.h. 
in 24 Stunden Sternzeit gebe 24" -- 8, wo 8 in Secunden 
ausgedrückt, die Acceleration der Uhr in einem Sterntage 
bezeichnet. Wenn die Uhr retardirt, so ist 0 negativ. — 
Nehmen wir ferner an, dass das beobachtete Gestirn eine ei- 
gene Bewegung in Rectascension habe, und dass es in einem 
mittleren Tage, d. h. in 24 Stunden mittlerer Zeit sich um 
А a Raumsecunden vorwärts oder gen Ost bewege, so dass 
für eine Bewegung gegen West Aa negativ seyn wird. 

Dieses vorausgesetzt, suche man zuerst die Bewegung (Aa) 
des Gestirns in Raumsecunden während einem Sterntage. 

Da (5.56) der пеге Tag 86636.55 Sternzeitsecunden 
hat, so ist 

86636.55: A a= 86400: (A а), 
86400 


oder (2 а) = Ssss а 
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Da nun 24° -+ 6 der Uhr gleich 24" Sternzeit sind, und 
da in 24° Sternzeit sich der Stunden winkel um 560 — (А а) 
ändert, so ändert er sich in einer Secunde Uhrzeit um m 
Raumsecunden, wo m so gefunden wird 

24^ -4- 0:560? — (Aa) — 1" :m" 
oder alles in Secunden ausgedrückt 
86400 4-0: 1296000 — (Д а) £2 1: m, 
also auch, wenn man statt (Aa) den oben gefundenen Werth 
substituirt , 
^a nn 86400 
86636. 55 / 86400 +8 ° 
oder endlich, wenn man den letzten Ausdruck entwickelt, 
und die zweyten und höheren Potenzen der gewöhnlich sehr 
kleinen Grössen 0 und Aa weglässt, 

m = 19 — 0.00017560 — 0.000019 Да . . . (I). 

Diese Grösse m wird man also, statt der oben der Kürze 
wegen angenommenen Zahl 15. brauchen, wenn die Uhr 
nahe nach Sternzeit geht, und da ist 6 die Acceleration der 
Uhr gen Sternzeit in einem Sterutage, und Aa die eigene Be- 
wegung des Gestirns von Ost in einem mittleren Tage 6 in 
Zeitsecunden und Aa in Raumsecunden ausgedrückt. 

I. Geht aber die Uhr nahe nach mittlerer Zeit, und ist 
wieder 6 die Acceleration der Uhr gegen mittlere Zeit in ei- 
nem mittleren Tage, und Aa die eigene östliche Bewegung des 
Gestirns ebenfalls in einem mittleren Tage , so wird man so 


m —(15— 


verfahren. 

Da in einem mittleren Tage уоп dem Äquator (8: 55) 
560". 9856472 = 1299548”.55 durch den Meridian gehen, so 
hat man, wenn in einer Secunde Uhrzeit sich der Stunden- 
winkel um m Secunden ändert, 

86400 -1-0:1299548.55 —Aa=ı:m, 
also auch 

Aas 86400 

m = (15.04107 — ssi, ) B6400 + 0 "E 
oder abkürzend 
nm = 19.04107—0.00017418— 0.0000116 Да. . . (ID, 
und diese Grüsse m wird man der oben gebrauchten Zahl 15 
subsütuiren, wenn die Uhr nahe nach mittlerer Zeit geht, 


und da isto die Acceleration der Uhr und A a die östliche 
Ж E 
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Bewegung des Gestirns ın einem mittleren Tag, 6 in Zeit- 
secunden und A a in Raumsecunden ausgedrückt. 

т. $. Man suche die Uhrzeit t, die der gegebene Halbmes- 
ser г der Sonne braucht, durch einen Declinationskreis zu 
gehen. 

Ist T die Uhrzeit zwischen zwey nächsten Culminationen 
der Sonne und p ihre Poldistanz, so wird der Halbmesser der 


„ r 
Sonne, auf den Aquator projicirt, (S.50.1) gleich == e COPIE 


und man wird daher haben, wenn r, t und Tin Nx aus- 


gedrückt wird, 
560. 60°: T= 


ipe t oder 
Tr 
860. бо? Sin p ’ 
und 2 t ist zugleich die Uhrzeit des Durchgangs der Sonne 
durch den Meridian an dem Tage, an welchem ihre Poldi- 


stanz gleich p ist. 

I. Man suche die Uhrzeit t', die der Halbmesser der Son- 
ne braucht, durch einen Hóhenkreis zu gehen. 

Ist z die Zenithdistanz der Sonne, so ist der Halbmesser 


LE 


derselben auf den Horizont projicirt (S. 50) gleich 5:7 
Nennt man aber s den Stundenwinkel, a das Azimut der 
Sonne und v den Winkel ihres Vertikalkreises mit dem Decli- 


, к e do Sin p Cos v 
nationskreise, so ist E aM EXC 


Sinz 
r 560.60*t' 
und da d o — Siu Sin; und Hisce oet itl so hat man 
Тт t 


bs 360. бо* Sin р p СТЕ T Cosy’ 
wo t die vorige Bedeutung hat. 
П. Man suche die Zeit t", die der Halbmesser der Sonne 
braucht, durch einen gegebenen Almicantarat (S. 15) zu gehen. 


Man hat 


dz . e 
чу E Däin pSinv. 


360. 60°. t^ 
Aber dz=r und ds= o us also ist 


an 
< 


Тг t 
5360. 60° Sin p Siu v = ү? 


== 


wo t die vorige Bedeutung hat. 
Ist dieser Almicantarat der Horizont selbst, so ist 
Sing | 
Cos v = Sip" also 
Tr 


э ухх ====‏ کے 

360 . 60° V Sin? p — Sin? e 

für die Zeit, welche der Halbmesser der Sonne braucht, auf- 
oder unterzugehen. 
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Vorlesung 


Elliptische Bewegung der Sonne. 


$. 1. Wir haben bisher angenommen, dass sich die 
Sonne jährlich um die Erde, oder eigentlich die Erde um 
die Sonne in einem Kreise bewegt. Allein nach den von 
unserem grossen Kepler entdeckten Gesetzen bewegt sich 
die Erde, nebst mehreren andern Weltkörpern, die unter 
der Benennung der Planeten und Cometen bekannt sind, 
in einer Ellipse, deren einen Brennpunct die Sonne ein- 
nimmt , und zwar so, dass die von dem Radius Vector (der 
Distanz der Erde von der Sonne) beschriebenen Flächen 
sich wie die Zeiten verhalten, in welchen diese Flächen be- 
schrieben werden, und dass sich endlich die Quadrate der 
Umlaufszeiten dieser Weltkörper um die Sonne, wie die 
Würfel der grossen Axen ihrer elliptischen Bahnen ver- 
halten. 

Sey РМА (Fig. 5.) diese Ellipse, А С==СР:—а ihre 
halbe grosse Axe, und CF = СЕ = ав ihre Excentricitüt ; 
Е Мг der veränderliche Radius Vector, und der Winkel 
P F М==у, so ist die bekannte Gleichung der Ellipse 

a(1— e?) 
Të 1-EeCosv E 

Denken wir uns um die Sonne F als Mittelpunct einen 
Kreis mit einem willkürlichen Halbmesser beschrieben , 
und nehmen wir an, dass sich in der Peripherie dieses 
Kreises ein Punct gleichförmig und so bewege, dass er mit 
dem Planeten zugleich durch die grosse Axe AP der Ellipse 
gehe. Sey T die Umlaufszeit dieses Punctes in dem Kreise, 
die also auch gleich der Umlaufszeit des Planeten in der 
Ellipse seyn wird, und sey ın der Winkel, welchen der be- 
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wegliche Halbmesser des Punctes mit der Linie FP in t 
Tagen nach dem Durchgange dieses Punctes durch den 
Punct P bildet, so hat man, wegen der gleichförmigen Be- 
wegung dieses Punctes, 


= 
m = 560 т: 


Maa nennt diesen um den Brennpunct der Ellipse sich 
gleichförmig bewegenden Punct den mittleren Planeten. 
Kennt man also die Grösse T und überdiess die Zeit des 
Durchganges des Punctes oder des mittleren Planeten durch 
den Punct P der Axe A P, so kennt man auch t, und sonach für 
jede gegebene Zeit die Grösse m, die wir daher als bekannt 
annehmen wollen. Um aber eben so für jede Zeit t, oder, was 
dasselbe ist, für jeden Werth von m die Grössen r und v, 
d. h. den wahren Ort des wahren Planeten in der Peripherie 
der Ellipse PMA zu finden, werden wir so verfahren. 

Sey +f die Fläche P MF, welche der Radius rin der Zeit t, 
und eben so > F die Fläche, welche er in der Zeit T beschreibt, 
also + F die Fläche der ganzen Ellipse, so hat man, da nach 
dem Vorhergehenden diese Flächen sich wie ihre Zeiten ver- 
halten , 

+f::F=t:T oder 
F 
f= Y" t. 


oder auch, da 4 Е =6 а? Va e ist, wo GK = 5.1415920, 


4 
. 20a ¥ 1—e? 
Е mE dit: 
I 
Es ist aber auch df=r’dv, also hat man, wenn man 
diese beyden Ausdrücke von d f gleich setzt, und für r den 


oben durch die Gleichung der Ellipse gegebenen Werth, so 
T.dm T dm 


س 


wie für dt seinen Werth substituirt, 


— 
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dm dv 
Diesen Ausdruck leichter zu integriren, kann man ihm 
folgende Gestalt geben: 


d m dy 


— : і 
(= ғ) 2 [a+ e) Cor + (1 — e) Sin: 7 
dy 


M 1—€,., 
PE Cosi > at x tg IS 


+ 


Setzt man also 
ie v 
1+: Li SE 
1— e 1 Cos? > є 


tge’ v = an کے‎ 
1e 8 Cou ч 3—*Cosu 
a a Сс 


also auch 1 4- 


und 


M 
du Cos? – 
es 2 14-е ep 
dv— "m —C.., so erhält man 
Cos: 2 T 
5 2 
dm du Cost 
= —— oder 


M: 


ipte (1 — e) (14) Сов" Y 
dm=du(1ı— £ Cos u); 

und dieser Gleichung Integral ist 
m-—-u-—-sSinu, 

wenn m zugleich mit u verschwindet. 
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Hat man also m aus mz gefunden, so erhält man 


u aus m = u — e Sinu, 
v u 14 є 
und v ause . fg -—tg-- , 
2 2 1—5 

а (1— £’) 

ЕЕ == а (1 — ғ Cos u); 
und diese Grössen v und г geben den Ort М des wahren 
Planeten in der Peripherie seiner Ellipse für jede Zeit t nach 
dem bekannten Durchgange des Planeten durch den Punct P. 

Man nennt m die mittlere, u die exceutrische und v 
die wahre Ancmalie des Punctes M, und P das Perihelium, 


so wie A das Aphelium der Ellipse P M A. 
2. 6. Differentiirt man den vorhergehenden Ausdruck 


und endlich raus . . r= 


v 
von tg in Beziehung auf v, u und e so erhält man, wenn 


man der Kürze wegen e= Sin g setzt, 
du _dr Ae 


Sinu Sin v Cos o 


Eben so gibt die Gleichung m = u — e Sinu, 
d m= (1 E Cos u) du — Sin u Cos g.d e. 


Eliminirt man aus diesen beyden Ausdrücken die Grösse 


rdv т (a-4- r— ae?) 


dm= "Yo PET Tee Sin v. d e; und ереп so er- 
hält man 

a? (2 4-2 Соѕу) . 
Чу = Log, dame Sin v.d e und 


r 
dr=z da-FatgeSin v.d m —a Cos o Cos v.d g. 


5. $. Die transcendente Gleichung m = u —«Sinu, oder 
eigentlich 
E . gi [3] ' 
Um Sınu svo Sin 1" = o u ist, 
kann nur durch Näherungen oder durch unendliche Reihen 
aufgelöst werden. 
Da die Grösse e bey den meisten Himmelskörpern nur 


sehr klein ist, so kann man anfangs 


ni = u — 


u == m-- eSinm setzen, Ist also 
U =m +e Sinm und 
U =m -+e Sin U und 
U”= m--s Sin U u. s. w. 
so wird jeder der Werthe U , U', U” dem wahren Werthe 
von u desto näher seyn, je weiter man fortgeht. 

Auch kann man die bekannte indirecte Methode zur 
Auflösung dieser Gleichung anwenden, indem man mit irv- 
gend einem Werthe von u den Werth von 

7j = m —u —eSinuc-o sucht. Sind also 

u=a,u=a' die beyden Hypothesen von m und 

7=a,y== a! die Fehler dieser Hypothesen , so hat шап 
für den verbesserten Werth von u gleich 
a (a — a") 


a — 


EEN 
Ex. I. Sey die mittlere Länge 1 —90" 49 4". 2 eines Plaue- 
ten, und die Länge P = 123^ 456" 5 seines Perileliums ge- 
geben, so ist 
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m-—]l—P-—329'44 27. 7 und £—0.2455162, so ist 
u= 320° 52' 15“, 5 und v= 510° 55' 29". 6 und 
log r= 0.350764 , also auch die wahre Länge des Pla- 
neten l' =v -P = 72° о' 6". 1, wodurch daher der wahre Ort 
des Planeten in seiner Dahn gefunden wird , wenn der mitt- 
lere Ort desselben bekannt ist. 

Ех, IT. Um das ganze hier zu beobachtende Verfahren 
zu zeigen, nehmen wir folgende Elemente der Sonnen- 
bahn an. 

Für den mittleren Mittag des 1. Jünners 1828 sey die 
mittlere Länge der Sonne = 280° A, 57". 27 (also auch die mitt- 
lere Länge der Erde, wie sie aus dem Mittelpuncte der Son- 
ne gesehen wird, gleich 100*4 57". 27) und die Länge des 
Apogeums der Sonne oder des Perigeums der Erde oo: 
Da 16". Die tägliche Zunahme der mittleren Länge der Son- 
ne sey os Do 8". 55018 und die ihres Apogeums о°о' 0". 16986, 
also auch die Bewegung der Sonne in einem gemeinen Jahre 
von 365 Tagen gleich 359° AN 40". 51740 und in einem Schalt- 
jahre von 566 Tagen gleich 360° 44"48".84758. 

‚Die Bewegung des Apogeums aber in einem gemeinen 
Jahre gleich o° 1'2“. Die Excentricität der Sonnenbahn end- 
lich sey 0.016795. Daraus wird man leicht für jede andere ge- 
gebene Zeit die mittlere Länge der Sonne und des Apogeums 
finden. Sucht man z.B. diese Grössen für den 10. August des 
Jahres 1835 um 5, Uhr 52' 20" mittl. Zeit von Wien, so 
hat man 


Mittlere Länge der Sonne 


1820 re, ët, O 
5 gemeine Jahre . 55g 17 1 .55 
i Schaltjahr . . o 44 48 .85 
1 gemeinesJahr . 559 45 4o .52 
232 Tage . . . 21848 49 .do 
0.25078 Tage. . o 15 56 .90 


mittl. Länge d. Sonne 138°54'56”.39 
Länge des Арор. . 100 5 5 


ипи. Anom. m = 585155 .39 


Länge des Apogeums 


1828 . . . . . . 9°57 16” 
5 gemeine Jahre 5 6 
1 Schaltjahr . 1 2 
1 gemeines Jahr 1 2 
222 Tage о 57 
о. 23078 о о 


Länge des Apogeums 100° 3' 5". 
Mit diesem Werthe von m und dem angegebenen von e 
findet man die wahre Anomalie v= 37° 40'17"'.14 


100 5 A 


wahre Länge der Sonne 157 47 20 .14 
und йеп Radius Vector der Sonne oder die Entfernung der- 
selben von der Erde R= 1.013185. 

Wir werden später Mittel kennen lernen, diese wieder- 
holten Additionen zur Bestimmung der mittleren Orte und 
selbst der Berechnung der Grüssen v und r durch Tafeln sehr 
abzukürzen. 

4. $. Wir wollen nun auch die bekannte Reversion 
Lagranges auf die vorhergehenden Ausdrücke anwenden. 

Vergleicht ınan den Ausdruck m — u +- £ Sin u =o mit 
dem allgemeinen y„—t—xfy==o, und setzt man 

u, m, €, Sinu, Sinm, m und u 
statt y, t, x, f y, ft, tund ух, 
so erhält man 


Я eo d.Smm, d d’, Sin? m 
Murs cusa s 1.2 dm  ! 1.2.8" dm 


oder 


g? 
u=m + e Sin m -+ Ex. 2Sin2 m+ 
3 


1.2.5.2* (5° Sin 5 m — 5 Sin m), 


4 


+ ua (f Sin 4m — 4. Sin 2m) +, 


wodurch man u aus m findet. 


I. Eben so gibt die Gleichung 


T 
;—a4d-«Cosuzzo die Reihe 


бо 


2 & а, Sin’m 


jg =1 — e Cos m f e’ Sin? E er - oder 


7 
аот — 


ei 


(8 Cos8 m — 5 Cos m) — 


1.2.2? 
ei 


SEN (4° Cos 4m — 4.2? Cos 2 ш) — 


wodurch man r aus m findet. 
5. $. Ist überhaupt 


= M 
tg 3 =a tg ғ, 


so ist auch, wenn e die Basis der natürlichen Logarithmen 


а — 1 А 
und b == аы: ist, з; 
жү = раве" ч 
Gi =e GERE Лл сг 
Li—beyV-—: 
pi RTR) 


لر 
e‏ = 


руу = 


Nimmt man von den Ausdrücken а — b ВБР Ы "und 


ı—b сМ E die Logarithmen nach der bekannten Forinel 


4 


uou re 
log(14-2)22—4 t; rcs 


so erhält man 


dui EO аву. uud | 
سے‎ Sin y— yp; Sin2y— zy Bum än — 


uud eben so 


, 


———.— 


y 


=; —bSinx +4 b’ Sin 2 x — $b? Sin 5x + 
Y x 1 1 

zeg Binet Sin 2 x 4- zi; Bin? 5x— 

und alle diese Reihen lassen sich auch unmittelbar auf die 
beyden Gleichungen anwenden 


х—у bSiny xy —;Siny 


2 "2 1—bDC Cosy und tg 


ig == 3 
5 1— р Созу? 


O1 


ere 5 
die mit der gegebenen tg ; =a tg 7 identisch sind. 


I. Diess vorausgesetzt, gibt die Gleichung 
1 î Ee 


wenn man der Kürze wegen 0 = ——- 
1+Yı-—e 
u 


=; —6Sinvt3 9’ Sin 2 v — 40° Sin Зу und 


2 


setzt, 


= Sin u++6’Sinzau+ 4 0° Sin 5 u + 


welche Reihen u durch v und v durch u geben. 
II. Der letzte Werth von 6 gibt auch 


ZeSinv __ 6 Sin v 


< 


= т. und dee сс к= DESSERT Cosy 


@5пу 
1--0'-4-20 Cos v 
so hat man, wenn man diese Reihe durch 1ı+6°- 25 Созу 
multiplicirt, die Bedinguugsgleichungen 

AQ 4-6) z6(14- B) 
B( 4+0) =o (A 4- C) 
C(1 4-0) = | җа f.; 
also auch A=$, B= 6°, C =0° u. f. und daher 
e Sin v 


ec 720 {Sin v —6Sin2 v 4-6 Sin! v —6 Sin v4}. 
Allein die letzte Gleichung des §. з gibt 


Sey = А Sin v —BSin2v-E.CSin5v—, 


C e+ Созу ler Si Sinv- 1 — e? d 
osu= — = oder Sin u=: T7 ba S as hei 
1 -+e Созу l=- Соѕу ° heisst, 
e Suv 24 Sinu 


yo) OTT 
also ist auch 
Sin u= (1 — 0°) (Sin v — 6 Sin 2 v -4-9 Sin5v —), 
und dieser Ausdruck gibt Sin u durch v. Verbindet man ihn 
mit dem Ausdrucke in II, der u selbs! durch v gibt, so fin- 
det man nach der Gleichung 
mzzu--sSinu folgende Reihe, die m durch v gibt: 
m=yv—2eSinv-+-28(—+9) Sin 2v 
\ e m “Са 4 Sindv 
4-26 (e—46) Sinav —. 


wodurch man m aus verhält. 
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III. Aus der letzten Reihe erhält man endlich durch Um- 
kehrung 


5 
vem-+2eSinm+ ye Sin 2m 
& 
+ — (Sin 5 m — Sin m) 


2 


ei 108 


Task: 
5 Sin 5m — ^ Sin 5m-+ - "Sinm)+. 


e na 


deco 


SE, man, wie die älteren нй die drey Апо- 


malien m, u und v nicht vom Perihelium Р, sondern vom 
Aphelium A zählen, so würde man in allen vorhergehenden 
Ausdrücken bloss die Grüsse & negativ setzen. 

6. $. Um dieselben Aufgaben auch für die Parabel aufzulö- 
sen, wollen wir dasoben erwähnte Kepler’sche Gesetz zu Hülfe 
nehmen, nach welchem sich bey den verschiedenen um die 
Sonne bewegten Körpern die Quadrate der Umlaufszeit wie 
die Würfel der grossen Axen ihrer Bahnen verhalten. Ist also 
für einen dieser Körper a die halbe grosse Axe und T die 
Umlaufszeit, so ist "Pë diesem Gesetze 

8% 
М=--, 
wo M eine beständige Grösse bezeichnet. 
Die Fläche der ganzen Ellipse ist aber 


3 
“F=oa’ 'з—'=аз Vp, 
wo p == a (1—°) der halbe Parameter der Bahn ist, 
3 D eo 
Substituirt man diesen Werth а = = — in der vor- 
20V P 


hergehenden Gleichung, so ist 
F 
M= отур’ 


“ist, 


F 
— == 
also auch, da qt 


f f 
M= сур oder; —25M. V p. 
Die Bewegung dieser Himmelskürper um die Sonne ist 
also, wie die letzte Gleichung zeigt, so beschaffen, dass bey 
jedem derselben die von dem Radius Vector beschricbe- 
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nen Fláchen sich zu den Zeiten, in welchen sie beschrieben 
werden, wie die Quadratwurzeln aus dem Parameter. ihrer 
Bahnen verhalten, oder dass man hat 


£ —pVp, 

Gal 
wo auch y —2 GMT eine constante Grösse ist. Um den 
Werth dieser Constante p zu finden , bemerken wir, dass man 
z. B. bey der Erde, wenn man die halbe grosse Axe a ihrer 
Balın gleich der Einheit nimmt, für die wahre Umlaufszeit der 
Erde in ihrer Bahn hat T—565.256384 , woraus sofort für 


alle um die Sonne sich bewegenden Körper folgt 
20 _ 6.2831853 
T 77 565.256384 
oder in Secunden p= 3548". 19, log p = 5.550006. 

I. Die Gleichung der Parabel erhält man, wenn man in 
der vorhergehenden Gleichung der Ellipse 
байрь. $ 
— 1-FeCosv 
die Grösse £= 1 setzt, so dass man für die Parabel hat 

ZP 
т = a 


N 
SC 
Cos 5 


= 0,0172021 , log p = 8.2555814, 


p= 


r 


wo p der halbe Parameter des Kegelschnittes, also + p die Di- 
stanz des Brennpunctes von dem Scheitel der Bahn ist, Nennt 
man daher wieder + f die Fläche der Parabel zwischen dem 
Radius Vector und der grossen Axe, so ist 


v v v Y 

f= ут? ду =i paH tg 5) d.tg ; ==тр°(& ; FFE 7). 

Ist aber t die Zcit (in Tagen), die seit dem Durchgange 
des Cometen durch sein Perihelium verflossen ist, so hat 
man nach dem Vorhergehenden 

[toV 

also auch, wenn mau beyde Werthe von f einander gleich 
setzt, 
0.0344042 2pt 


[co = ES 


3 
DE ID 
Aus dieser Gleichung wird man für jeden gegebenen 
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Werth von t, die wahre parabolische Anomalie v, und daraus 
r durch die Gleichung 
t - 2r 
r-ipSeczv А 
finden, und so den wahren Ort des Körpers in seiner para- 
bolischen Bahn bestimmen. Da die kubische Gleichung 


nur eine mögliche Wurzel hat, so kann man aus ihr den 
Werth von v für jedes t auf folgende bequeme Weise suchen, 
3 


рз 7 
Sey tgx = зк und tg y == V tg 


› 50 ist 


әм 


v 
tg, =2 Cotg 2 y. 


Ex. Ist log 2 p = 9.08863520 und t = 72.099495 die An- 
zahl der Tage seit dem Durchgange durch die Sonnennähe, 
so ist die wahre Anomalie v = 140" 47 56". 9. 

7.5. Wir haben in der dritten Vorlesung gezeigt, wie 
man jede gegebene Sternzeit in mittlere Sonnenzeit und um- 
gekehrt verwandeln kann. Allein diese miitlere Sonnenzeit 
bezieht sich auf eine bloss imaginäre Sonne, die sich gleich- 
förmig und im Äquator bewegt, während die wahre Sonne 
sich ungleichförmig in der Ecliptik bewegt. 

im Anfange der gegenwärtigen Vorlesung haben wir 
eine andere, ebenfalls imaginäre Sonne, unter der Benen- 
nung der mittleren Sonne, gebraucht, um aus ihrem Orte 
den der wahren Sonne in der Ecliptik abzuleiten. Diese 
mittlere Sonne bewegt sich , wie dort erwähnt wurde, in der 
Ebene der Ecliptik gleichfórmig und so, dass sie mit der 
wahren Sonne zugleich durch die Puncte A und P der gros- 
sen Axe geht. Von ihr ist daher die in der dritten Vorlesung 
angenommene, oder die zweyte mittlere Sonne dadurch ver- 
schieden, dass diese, die zweyte, sich in der Ebene des. 
‚Äquators ebenfalls gleichförmig und zwar so bewegt, dass 
sie mit Jener ersten mittleren Sonne immer zugleich durch 
die beyden Puncte der Nachtgleichen geht, woraus also folgt, 
dass die Lünge der ersten mittleren Sonne gleich der Rectas- 
cension der zweyten mittleren Sonne ist. 

Wie nun, wenn L die Länge der ersten oder die Rec- 
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ascension der zweyten mittleren Sonne bezeichnet , die mitt- 
lere Zeit gleich dem Stundenwinkel der zweyten mittleren 
Sonne, oder 

пиш, Zeit = Sternzeit — Ze L 
ist, so wird auch, wenn А die Rectascension der wahren 
Sonne bezeichnet, die wahre Zeit gleich dem Stundenwinkel 
der wahren Sonne oder 

wahre Zeit = Sternzeit — 5A 
seyn. Aus diesen beyden Gleichungen folgt 

тии. Zeit = wahre Zeit 4-77 (A — L), 
und man nennt die Grösse x= ;; (A— L) die Zeitglei- 
chung, die daher, mit ihrem Zeichen, zur wahren Zeit ad- 
dirt, die oben erwähnte mittlere Zeit geben wird. Da man für 
jede gegebene mittlere Zeit die Länge L der ersten mittleren 
Sonne (nach S. 58) leicht finden kann, so wird man daraus 
nach den Gleichungen der S. 56, die Länge 1 der wahren Son- 
ne und daraus durch die Gleichung (S. 51), wenn e die Schiefe 
der Ecliptik bezeichnet, 

tg À — Cose.tgl 

die Rectascension А dieser wahren Sonne ableiten, also auch 
für jede gegebene mittlere Zeit die Zeitgleichung 

x = 5 (А — L) bestimmen können. 

Dieser Ausdruck von x lässt sich auch leicht in eine 
Reihe auflösen , deren Glieder bloss von der wahren Länge 1 
der Sonne abhängen. Setzt man nämlich A— l= А, so gibt 
die letzte Gleichung, wenn man sie nach $.5. S. 60 behandelt, 


und der Kürze wegen k = tg” : setzt, 
R ——kSin 2 l + k’ Sin4i—+ k’ Sin6 1+. 
Nennt man eben so © die Länge des Perigeums der Son- 
ne, oder, was dasselbe ist, die Länge des Apheliums der Er- 
de, also | — % die wahre Anomalie der Sonne, so ist ($.5. II) 
1 =1-——2 eSin (1—6) 4-20 (8—26) Sin 2 (1 — 5) 
—6' (6—20) Sin 3 (1— 5) F, 
wo 6 = س‎ ist. 
ıtyıme 
Es war aber x = ¥ (A— 1) = (1—1. 4- А). Un in 
diesem Ausdrucke die Länge l der wahren Sonne sowohl , 
als auch die Rectascension L der zweyten, mittlern Sonne 
I A 
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von dem scheinbaren Äquinoctium zu nehmen, wird man 
der Grüsse l die Nutation der Länge, und der Grösse L die 
Nutation der Rectascension hinzufügen. Die Nutation der 
Länge aber ist (Vorles. VIL) gleich — 16. af Sin Q, und 
die Nutationder Rectascension für ein Gestirn im Áquator ist 
gleich — 15". 5g Sin $2, so dass man daher hat 

x = (l— 16". 78 Sin R — L --15'. 59 Sin QR) oder 

x = d (I—L-]- К) — о”. 095 Sin $2 

Substituirt man in diesem Ausdrucke die vorhergehenden 
Werthe von R und L, so erhält man 
2 e Sin (1—%)— 20 (e — 20) Sin 2 (1—6) + 


s= 26° (e— $0) Sin 5 (1— 5) — 
—k Sin 21- +k? Sin4l— 4k’ Sin61-]- ! 
— 0.095 Sin Q. 


Ja selbst dieser Ausdruck lässt sich noch auf einen an- 
dern zurückführen, der bloss von der Länge L der ersten 
mittleren Sonne abhängt, da man hat (S. 62) 
]1—L--2eSin(L —5)4-;s Sin2(bL — ©) 

Se ($ Sin 5 (®—тв)—5їп (1—6) )+- 

Führt man diese Reductionen aus, und nimmt man an 

für 1800 
e = 0.0167907 
e = 25^ 27'56".7 
5 = 279° 209 0.0 


für 1900 
& = 0.0167451 
e = 23» 27'4".6 


© = 201? 12'36".0 
so findet man 
für 1800 
x—79".36Sin ÛL 4-455. 82 Gos L 
—597.08Sin2 L4 1.5; Cos2L 
—5.42Sind L — 18.80 Cos 3L 
4-15.25 Sin 4 L — о. зо Cos4L 
+0.1ı5Sin5L-+ 0.88 Cos 51, 
—o.408in6Li— о.о Cos6L 
—0.o1S8in7L — 0.04 C0879 U 
—0",0933in Q 


für 1900 
x= 93".58 Sin L 4- 432".247 Cos L 
— 596. 208in 2L 4- 1.85 Соѕ21, 
— 4.02Sin3L— 18.62 Cos5 L 
-13.20 Sin 4L— 0.21 Cos4 L 
—0.178inb L+ o.87Cos5L 
— 0.40 Sin6 L 0.01 Cos6L 
— 0.01 Sin7 L — 0.04 Cos 71 
— o". og3Sin Q. 


ER 
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Vo эге soe VT. 


Praecession. 


1. $. Wir beziehen gewöhnlich alle Orte der Gestirne 
entweder auf den Äquator oder die Ecliptik. Allein diese 
beyden Ebenen sind selbst nicht unbeweglich im Raume, 
und es ist daher sehr wichtig , die Veränderungen ihrer La- 
gen kennen zu lernen. 

Sey S E (Fig. 6) die Lage der Ecliptik für irgend eine 
gegebene Epoche, z.B. für den Anfang des Jahres 1750. Wir 
wollen sie die feste Ecliptik nennen. Der Aquator habe für 
dieselbe Epoche die Lage SA, so dass er die feste Ecliptik 
in dem Puncte S schneidet. 

Nach t Jahren, also in dem Jahre 1750 -+ sey die 
Eclipük in die Lage S" E' und der Äquator nach S" A’, und in 
dem Jahre 1750 -+t јепепас Z" E" und dieser nach Z” A" 
übergegangen, so dass also der wahre Frühlingspunct in die- 
sen drey Zeiten in S, S'und & 

Nach diesen, den Beobachtnugen gemässen Darstellun- 
gen geht also der Durchschniitspunct des Áquators mit der 
festen Ecliptik rückwärts, oder der Äquator geht auf 
der festen Echptik in t Jahren von 8 nach S, wodurch da- 
her die Längen und Rectascensionen aller Sterne mit der Zeit 
immer wachsen, ohne dass, wenn man von der in der That 
viel langsameren Bewegung der Ecliptik abstrahirt, die Brei- 
ten der Sterne eine Änderung leiden. Man nennt diese Bewe- 
gung S S' des Äquators auf der festen Ecliptik die Luni- 
solarpraecession, weil sie, wie wir später sehen wer- 
den, bloss eine Folge der Anziehung der Sonne und des 
Mondes auf die abgeplattete Erde ist. Bezeichnet man diese 
Lunisolarpräcession in t Jahren oder den Bogen SS durch d, 
so hat man, den neuesten Untersuchungen zu Tolge, 


р = 5o”. 5757 t— 0". 0001217945 U , 


Wi 


ist. 
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wo t die Anzahl der seit 1750 verflossenen Jahre bezeichnet. 
Für Zeiten vor 1750 ist t negativ. 

Allein in Beziehung auf die bewegliche Ecliptik wird 
in t Jahren nach jener Epoche der Frühlingspunct nicht in 
5°, sondern in S" seyn, so dass, wenn in der beweglichen 
Ecliptik S"E' der Punct S derselbe ist, der in der festen 
Ecliptik S' E ebenfalls durch S bezeichnet wurde, der Bo- 
gen S S" =}, die rückgängige Bewegung des Äquators in 
der Zeit t auf der beweglichen Ecliptik S" E' darstellt. 
Man nennt diesen Bogen S S" = №, die allgemeine Prä- 
cession, und man hat 

y, = 50". 21129t-]- 0".0001221485 t. 

Es ist klar, dass bey diesen Bewegungen beyder Ebenen 
auch die Neigung derselben gegen einander, oder dass auch 
die Schiefe der Ecliptik geändert werden müsse. Zur Zeit der 
Epoche 1750 war diese Schiefe E S А = 25° 28' 18". o. Nach 
t Jahren aber seit dieser Epoche wird diese Schiefe in Bezie- 
hung auf die feste Ecliptik ES A' = e und in Beziehung auf 
die bewegliche Ecliptik E S"A'—e, seyn, und man hat, 
den neuesten Untersuchungen zu Folge, 


e = 25° 20 18". o + о". 000009842 t 
e, = 25° 28' 18". o — o". 48568 t— о". 000002725 t". 
Man sieht daraus, dass die jährliche Lunisolarprä- 
cession 


a = 5o”. 5757 — 0 -0002455890 t 
und die jährliche allgemeine Präcession 
E = бо”. 21129-+0.0002442966 t ist. 

Das Vorhergehende wird genügen, den Einfluss zu be- 
stimmen, welchen diese Bewegungen der beyden Ebenen auf 
die Rectascension und Declination der Fixsterne haben. 

2.5. Zu diesem Zwecke wollen wir zuerst den kleinern 
Bogen S'S"—96 suchen. — In dem sphärischen Dreyecke 
S'NS" kennt man NS'S"— e, №”8' == 1800— e, und die 
Differenz der Seiten N S' — N S" —4, — qy. Man hat aber in 
jedem Dreyecke A, B, C, wenn die diesen Winkeln gegen- 
überstehenden Seiten durch а, 8, y bezeichnet werden , 
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=. А+ В 
tg ~ = Sin 


py e S et, 
i c AB 
Sin SC 


also ist auch 


— 4, е, — e 
шї" Cos Е 


2 e, + e 
Cos S 
Es ist aber nach dem Vorhergehenden 
Ņ— p, 
2 
e,—e 
2 
e, te 
2 
also hat man, wenn man die höheren Potenzen von t weg- 
lässt, 


= 0.0022t — 0.000122 t* 


= — 0.24181— 0.00000628 t? 


= 23° 28’ 18". o — 0.2418t-]-0.00000256 t°, 


C е, — е 
Va 2 0.1644t — o . 000244 t? d 
ё==(ф— d te Cos 23° 20! 18” PET 
Cos F- 


= 0", 179 t — 0". 00027 1, 

5. $. Sey nun die Rectascension a und die Poldistanz p 
eines Fixsterns für irgend eine Zeit 1750 +t gegeben, Man 
suche die Rectascension a' und die Poldistanz p' desselben 
für eine andere gegebene Zeit 1750 +t. 

Nennen wir à und я die Länge und die Distanz des 

‚Sterns von dem Pole der festen Ecliptik, wie diese beyden 
Grössen für die Epoche 1750 Statt hatten, und suchen wir 
zuerst A und л aus den gegebenen Gröss®n a und p. 

Da sich die Länge A in der festen Ecliptik SE auf den 
Frühlingspunct S, und die Rectascension in dem Áquator 
S' A’ auf den Frühlingspunct S" bezieht, so verlängere man 
die Bogen ES und D S" rückwärts, bis sie sich in S' begeg- 
nen, und zähle nun die Längen , sowohl als die Réctascen- 
sionen von dem gemeinschaftlichen Puncte S’, so hat man 
sofort durch die Gleichungen der S., 29 da 5' 5" = 0 und 
S S' =} bekannt ist, 
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Sin z Cos (A -- 4) = Sin p Cos (a -- 6) 
Sin я Sin (А 4-3) = Sin p Sin (а --6)Cos e-I-Cos p Sin e | (A) 
Cos z = — Sin p Sin (a + 6) Sin e--Cos p Cose 

Substituirt man in diesen Gleichungen die vorhergehen- 
den Ausdrücke von № und 0, indem man für t seinen gege- 
benen Werth setzt, so erhält man die gesuchten Werthe von 
A und x zur Zeit der Epoche für 1550. 

Man suche jetzt aus diesen Grössen à und x für 1750 
die Rectascension a’ und die Poldistanz p' für die Zeit 1750 
+v. Ist für diese Zeit die Ecliptik in S" E" und der Äqua- 
tor Æ" A", so zählt man die Länge А, wie zuvor, auf der 
festen Ecliptik S E von dem Puncte S, und die Rectascension 
a’ auf den Äquator Z" A" von dem Puncte Z2", in welchem 
der Áquator jetzt уоп der beweglichen Ecliptik S" E" ge- 
schnitten wird. Verlängert man also auch hier den Bogen 
ES und D £” rückwärts, bis sie sich in dem gemeinschaftli- 
chen Puncte 2” begegnen, und bezeichnet man für diese Zeit 
1790 4-t' alle Grössen 3, e und 6 durch einen obern Strich, 
so hat man wieder (wie S. 50) 

Sin p' Cos (a' 4-6) = Sin т Cos (4 -- 9) i 
Sin p' Sin (24-4) —Sin x Sin (A-4-3/) Cos e'—Cosz Sine’ ; (B) 
Cos p'=Sin я Sin (А + 1”) Sin e-E-Cos «Cos e’ 
wo $' = 50.5755 t — o.00012101* 
0 = o. 179t — 0.00027 t^ und 
e = 25° 20' 18". 0-[-0. 000009842 t" ist. 

Da man so 3), 6', c und aus den vorigen Gleichungen auch 
А und x kennt, so erhält man die gesuchten Werthe von 
a und р’. 

4. S. Die sechs angeführten Gleichungen des $. 5 lósen 
daher unsere Aufgabe vollständig. Durch die Elimination von 
X und z lassen sie sich auch auf туусу andere zurückführen , 
die a’ und p’ unmittelbar durch a und p geben. Eine andere 
Auflösung dieser Aufgabe lässt sich aus dem Dreyecke S’ =’ D 
ableiten, wo S'Z2'—4'—4,NS'Dce, N 3' D е ist, und 
daher S 0, 2'D und der Winkel S' DS durch jene ersten 
drey Grössen bestimmt werden kann. Da aber für geringere 
Zwischenräume 1 —t der beyden gegebenen Zeiten die Dif- 
ferenzen a' — a = d a und p'— p = d p meistens nur klein sinp, 
so wird man aus jenen Gleichungen ein sehr cinfaches, ob- 
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schon genähertes, aber in den meisten Fällen anwendbares 
Verfahren ableiten, um dieGrössen da und dp zu bestim- 
men. 
Die dritte der Gleichungen (B) gibt 
dp Sin p-—— d 4 Cos (А +%) SinpSine 
d. h. nach der ersten der Gleichungen (B) 
d p=— dy Cosa Sin e, 
wenn man die zweyten und höheren Dimensionen der sehr 
kleinen Grösse d 9,0. . . vernachlässigt. 
Eben so geben die zwey ersten der Gleichungen (B) 
Sin п Sin (À -+ p) Cos e — Cos x Sine 
(а) == Sin x Cos (А + 9) 
also auch, wenn man in Beziehung auf a -+ 6 und d diffe- 
rentiirt 


da--d 5 
Con (pg). ^7 ar [Coses tg acte réi 


oder, da nach den Gleichungen (А) 
Cotg p Sine | 
tg (4-]- 9) — tga Cos e+ —6,-, 181, 
da-r- dg k Sin a CotgpSine 
Cos (ro 9% (Cos e-]- tg? a Cose-- 7. 


Wir haben daher für die gesuchten Ausdrücke 


da dg , dé 4 : | 
тр =— ar V (Соз e + Sin e Sina Cotg p) und | 
а а 5 
PRON Совабіпе \ 
Nennt man also 
d d 
m= — = n Cos eund. 


so hat man für die Präcession in Rectascension und Poldi- 
stanz 
da 
di , 
dp , 
dco — п Соѕа 


=m +n Sin a Cotgp 


und diese Grössen da, dt werdeu mit ihren Zeichen zu den 
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mittleren Werthen von a und p gesetzt, um die wahren 
Werthe von a und p zu erhalten. 


Es ist aber ` ==50.5797 — 0.00024559t, 
dg W a РЗ 
47 = 9:179 — 0.000541 und 
e — 25° 20' 18", 
also hat man auch 
m = 46.0282 -]- 0.000309t, 
n= 20.0644 — 0.000097 t; 
wo t die Anzahl Jahre nach 1750 sind. 
Ex. Für a Bootis (Arctur) ist im Anfange des Jahres 1821 
nach den Beobachtungen 
am 211°52' 26'.0, 
p= 6g 52 бо .5. 
Hier ist t= 1821 — 1750 = 721 , also m= 46.0501 und 
n = 20.0575 und daher 
= = 46.0501 — 5.0799 — 42.1702, 


ap 7 
dc 7 - 098, 


oder die Rectascension dieses Sterns wächst mit jedem Jahre 
seit 1021 um 42". 1702 und die Poldistanz um 17". 055. 

5. $. Wir haben in dem Vorhergehenden (S. 63) die 
Umlaufszeit der Erde gleich A=365.256384 , und früher 
(S 35) dieselbe Umlaufszeit B= 365.242255 angenommen. 
Die erste А ist die wahre Umlaufszeit oder die Zeit, in 
welcher die Erde in der That ihre ganze Peripherie von 560 
Graden um die Sonne zurücklegt, oder in welcher sie wie- 
der zu demselben fixen Sterne zurückkehrt , daher sie auch 
die siderische Umlaufszeit oder die siderische Revo- 
lution heisst. Die zweyte B aber ist die Zeit, in welcher die 
Erde wieder zu demselben Áquinoctium zurückkehrt, und 
da, wie wir gesehen haben, die Áquinoctien vermöge der 
Präcession rückwärts gehen, so wird die Erde, von der Son- 
ne aus gesehen, das Äquinoctium früher, als den fixen Stern 
erreichen, oder B wird kleiner als A seyn. Man nennt B die 
tropische Revolution der Erde, die unserem bürgerli- 

* chen Jahre gleich ist, da die Rückkehr der Sonne zu den 
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Äquinoctien und Solstitien unsere Jahreszeiten bestimmt. 
Um die Abhängigkeit dieser Grössen A und B von einander 
zu bestimmen, sey überhaupt A die Revolution der Erde 
oder irgend eines andern Himmelskörpers um die Sonne in 


360 
Beziehung auf irgend einen Punct, also —- die tägli- 


che Bewegung des Körpers in Beziehung auf denselben Punct. 
Sey ferner m die tägliche Bewegung eines zweyten Punctes 


Б Q А $60 с 
in Beziehung auf jenen ersten, so ist auch 7~ — m die täg- 


liche Bewegung des Kórpers in Beziehung auf diesen zwoy- 
ten Punct, und daher die Revolution B des Kórpers in Be- 
ziehung auf diesen zweyten Punct 


560 
Юз оу”? 


welches die gesuchte Gleichung zwischen А und B ist. Geht 
der zweyte Punct in Beziehung auf den Körper rückwärts,. 
so ist m negativ. 

Sey also, um dieses auf unsern Gegenstand anzuwen- 
den, der bewegte Kórper die Erde, der erste Punct ein Fix- 
stern und der zweyte das Äquinoctium, so ist die Revolution 
der Erde in Beziehung auf den ersten Punci oder die side- 
rische Revolution A = 565.256384. Die jährliche allgemeine 
Präcession für das Jahr 1825 ist nach dem Vorhergehenden 
y, — 5o". 2296, also die tägliche Präcession in Graden gleich 

p 


@ Жык нъ UL 0000582. Setzt man daher m = — o . 0000582 
so ist 
360 360 


B= 0.9805609--0.0000582 о 9856472 ° обо fü 


pische Revolution В = 565.24225, wie zuvor. Das tropi- 
sche Jahr ist also kürzer als das siderische und zwar um die 
Zeit, welche die Erde braucht, den Bogen zurückzule- 
gen, welcher der jährlichen Präcession gleich ist. Da aber 
dieser Bogen oder die Grösse +, veränderlich ist, so ist auch 
die Länge des tropischen Jahres veränderlich , während die 
des siderischen Jahres, so wie die des Sterntages, immer 


constant bleibt. 
инна GEBE 
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Vorlesung VIL 


N ut a t io n. 


1.6. Die bisher betrachteten a mit der Zeit fortgehenden 
oder doch in sehr langen Perioden von vielen Jahrtausenden 
eingeschlossenen Bewegungen der Äquinoctien und der 
Schiefe der Ecliptik sind noch anderen Störungen unterwor- 
fen, die aber in nahe 1g Jahren periodisch wiederkehren , 
und unter dem Nahmen der Nutation bekannt sind. Da 
die Knoten der Mondsbahn d.h. die Durchschnittspuncte 
dieser Bahn mit der Ebene der Ecliptik in derselben Zeit 
ihren Umlauf vollenden, so wurde man sehr bald auf die ge- 
gründete Vermuthung geführt, dass die Nutation von der La- 
ge jener Knoten abhänge. Eine genauere Untersuchung gab 
für diese Störungen der Länge d A aller Fixsterne und der 
Schiefe de der Ecliptik folgende Ausdrücke, in welchen О 
die Länge des aufsteigenden d. h. desjenigen Knotens der 
Mondsbahn, von welchem sich der Mond über die Ecliptik 
erhebt, © die Länge der Sonne und endlich ( die Länge 
des Mondes bezeichnet. 


ал = —16'.585 Sin Q + 0.361 Sin2 Q 
— 1 . 556 Sin 2 ©— 0.201 Sin 2 Ç und 
d e = 8". 977 Cos Q —o.088 Cos 2 Q 
+o. 580 Cos 2 © + 0.087 Cos2 (. 


2.$. Sey a und p die Rectascension und Poldistanz ei- 
nes Sterns, wie beyde ohne Rücksicht auf Nutation Statt 
haben. Durch diese Nutation aber sollen diese Grössen in a’ 
und p' verändert werden. 

Um a’ und p' zu finden, suche man zuerst die Länge X 
und die Distanz z des Sterns vom Pole der Ecliptik durch 
die Ausdrücke (S. 29) 


16 
Sin z Cos — Sin p Cosa 
Sin я Sin А = Sin p Sina Cos e + Cos p Sine E 
Cos т == — Sin p Sin a Sin e-]- Cos p Cose ] 
wo e die von der Nutation noch befreyte Schiefe der Eclip- 
tik , also (nach 5.69), wenn t die Anzahl Jahre seit 1750 be- 
zeichnet, wo 
e — 23° 28' 18". o — o". 48568 t ist. 

Vermehrt man dann die so gefundenen Werthe von A 
und e um die іп $. 1. angegebenen Grössen d à und d e, so 
findet man aus der Länge A-]- dA , aus der Breite x und aus 
der Schiefe e-[-de die gesuchten Grössen a’ und р’ durch 
die Gleichungen (S. 29) 


Sin p' Cos a' = Sin л Cos (A -]- d à) 
Sinp’Sin a = Sin я Sin (2-4. аА) Cos (e+ d e) | 
— Cos z Sin (e+ d e) A 
Cos p' = Sin x Sin (А 4-42) Sin (e + de) | 
+ Cos x Cos (e-1- d e) 


wodurch unsere Aufgabe aufgelóst ist. 

5.6. Da aber die Änderungen dA und de nur klein sind, 
so wird es in den meisten Fällen besser seyn , aus den vori- 
gen Gleichungen abgekürzte Ausdrücke für да = ai — a und 
d p= р — p abzuleiten. 

Zu diesem Zwecke hat man 


da da 
а= а + С) aa) 
5 "d'a Ө (. da ^ d’a ; 
4 (а) da E (355: ) dade (S) aes, 
und eben so 


p-pd- Gw (57) ае S Ae 


Es ist aber 
da 
ker = Cos e -+ Sin e Sin a Cotg p , 


da 
d.) == — CosaCotgp, 


dpN y 
(59) = — Sine Cosa, 


7] 


Vernachlässigt man also die zweyten und höheren Dif- 
ferentialien von a und p, so hat man 
a — a= (Cos e + Sin e Sin а Cotg p).d л — CosaCotgp.de, 
p — p == — Sine Cosa. dà — Sina.de. 

Substiturt man in diesen beyden Gleichungen die in 
$. 1 gegebenen Werthe von d X und de, und setzt der Kürze 
wegen e = 25° 27' 55" für das Jahr 1800, und lässt man end- 
lich die Glieder unter o". 5 weg, so erhält man 
a — a = — 15". 59 Sin Q — 

—(6". 68 Sin Q Sin a-+ 8". 98 Cos Q Cos a) Cotg p, 
— 1.22 Sin 2 (2 — 
—(о.55 Sin 2 ©Sin a4- 0.58 Cos 2 ©Cos a) Cotgp, 
p — p= 6". 68 Sin Q Gosa—8.98Cos Q Sina, 
+0.55 Sin 2 © Cos a — 0.58 Cos 2 © Sin a. 

Die scheinbare Schiefe der Ecliptik endlich ist (S. 69) 
für jedes gegebene Jahr T unserer Zeitrechnung 
e = 28° 28' 18". o — o". 48568 (T — 1750) +8". 977 Cos Q, 
oder 
ec 25" 2453". 8 — o". 48568 (T — 1800) 4- 8". 977 Cos Q. 

4. $. Um diese Werthe von a —a und р —p bequem іп 
eine Tafel zu bringen, bemerke man, dass man einem Aus- 
drucke der Form 

А (a Cos B Cos y + Sin £ Sin y) 
immer die Gestalt 
x Cos (B — y4-) . 

geben kann, wenn man die Grössen x und y gehörig be- 
stimmt. Setzt man nämlich die Factoren von Sin y und Созу 
in beyden Ausdrücken einander gleich, so erhált man 

А a Cos 8 = x (Cos B Cos y — Sin [3 Sin y) und 

А Sin @ = x (Sin 8 Cos y+ Cos Siny), 

und aus diesen beyden Gleichungen erhált man für x und y 
die Werthe 

(1 — a) Sin 8 Cos 8 

y = 5 — a) Cos 

Wenden wir diess auf den vorhergehenden Ausdruck an 
8.98 Cos Q Cosa-1- 6.68 Sin Q Sina oder 
6.68 (1.5445 Cos Q Cosa-- Sin Q Sin a) und setzen wir ihn 
gleich x Cos(y + Q — a), 


und x =A. V1—(1—a")Cos'f. 


78 
wo also А = 6.68, a = 1.5445, 8— Q und y =a ist, so hat 
man 

0,3443 Sin Q Cos Q 


ву —— ту з cocher und! 


х= 6.68 үз 4-o.8o71 Cos? Q. 

Hat man also eine Tafel (''ab.IX), welche für jeden Werth 
von Q die Werthe von x und y, und überdiess die Grösse 
z=— 15". 59 Sin Q gibt, so wird man daraus sehr bequem 
die von Q abhängige Nutation durch die beyden Gleichungen 
finden 

a'—azz— x Cos (9 -+ y —a) Соор +z und 
p —p-xSin(Q уа). 
Will man auch noch den von © abhängigen Theil oder 
die Solarnutation , so wird man in dieselbe Tafel statt mit Q 
mit dem Argumente 2 © eingehen, und die so erhaltenen 
Werthe von a —a und p'— p durch die constante Zahl o.08 
multipliciren. 
Ex. Sey а = 50°, p= 50, Q = 100° und © = 200° so ist 
für die Lunarnutation у == 3° 20,2 = — 15.16 
logx=0.8502n . . 0.8502 
logSin (Q +y— a) 29.4576 . .. 9.9814. 
log Cotg p = 9. 9258 0.0116 = 1066". 48 
0.2116 = log — 2". Dä, 
also auch a = a — 1,65 — 15”, 16 = 29° 59 49". 21 
p=p-+-6".48 =50° о’ 6.48. 
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Vorlesung VILL. 


Aberration. 


1.6. Sey S ein Stern (fig. 7) und A die Erde, die sich 
in ihrer Bahn von A nach B bewegt. Wenn die Erde keine 
oder doch nur eine gegen die Geschwindigkeit des Lichtes 
ganz unmerkliche Bewegung hätte, so würde sie den Stern 
in der wahren Richtung В S oder in der durch A mit BS pa- 
rallelen Richtung sehen. Wenn aber die Geschwindigkeit der 
Erde mit der des Lichtes für uns noch vergleichbar ist, und 
z.B. das Licht den Weg a B in derselben Zeit zurücklegt, in 
welcher die Erde den Bogen А B = В С beschreibt, so wer- 
den wir den Stern, bey der Ankunft seines Lichtes in unse- 
rem Auge, nicht mehr in der wahren Richtung Ba, son- 
dern in der Richtung der Diagonale Bb des Parallelograms 
BC ab sehen, und der Winkel SB S', welcher die Rich- 
tung des scheinbaren Strahles B S' mit dem wahren B S bildet, 
heisst Aberration. 

Suchen wir zuerst das Verhältniss p der Geschwindig- 
keit der Erde zu jener des Lichtes. 

Nach den Beobachtungen kommt das Licht von der Son- 
ne zur Erde in 495.218 Secunden mittlerer Zeit, Nach den 
Gleichungen (S. 54) ist aber 

dm, 7 — 
rdv uv AER 
wo г den Radius Vector, e die Excentricität der Erdbahn 
und dv, dm die wahre und mittlere Bewegung der Erde 
bezeichnen. Die mittlere siderische Bewegung der Erde in 
einem mittleren Tage ist 5548". 19, also in einer Zeitsecunde 
5548.19 


24.600? 


und daher in 495.218 Zeitsecunden gleich 
(495. 218) (5548. 19) 


= 20”. =, 
SE 20". 255 m 


8o 
Also ist auch die wahre Bewegung der Erde in dersel- 
ben Zeit == rdv oder gleich 


Vi — EI 
p= 20". 255-————— 

m 
und diese Grösse, in 'T'heilen des Halbmessers ausgedrückt, 
oder p Sin 1" = 0.0000982 gibt das gesuchte Verhältniss der 
Geschwindigkeit der Erde in ihrer jährlichen Bewegung um 
die Sonne zu der Geschwindigkeit des Lichtes. 

I. Eben so können wir auch das Verhältniss o der Ge- 
schwindigkeit jedes Punctes der Oberfläche der Erde in ihrer 
täglichen Bewegung zu der des Lichtes bestimmen. 

Ist nämlich Н der Halbmesser der Erdbahn und h der 
des Erdparallels, in welchem sich der Beobachter befindet, 
so legt die Erde durch ihre jährliche Bewegung in jedem 
mittleren Tage den Raum 

20H 

МЕ mh 

und durch ihre tägliche Bewegung in einem mittleren Tage 
den Raum 

20h 

0.99727 

zurück. Ist aber ọ die Polhöhe des Beobachters, und bemerkt 
man, dass der Winkel, unter welchem der Halbmesser der 
Erde in dem Mittelpuncte der Sonne erscheint, oder dass 
die Sonnenparallelaxe gleich 8". 55 ist, so hat man 


h = 8“ 55 Sin 1". Н Cose, und da 


р' = 20.255 a ist, so ist auch 
, (865.25658) (8.55) Sin 1°. Созо 
йс» 0.99727 
p'z20". 51 Cos o. 
П. Nennt man endlich 4 den Winkel, welchen der Ra- 
dius Vector der Erde mit der Tangente der elliptischen Erd- 
bahn bildet, so ist 


* 20". 255 oder 


uder da, wegen der geringen Excentricität der Erdbahn , der 
Winkel go — 4 nur klein ist, 


m 
dr 
ges go — dv. 
Allein die Gleichungen (8.57) geben, wenn man die hö- 
hern Potenzen von e weglässt , 
dr 
rdv 
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Nennt man also 77 die Lünge des Apheliuins der Erd- 
baln und L die Länge der Sonne, so ist v = L — 2 und da- 
her jener Winkel 

e Sin (b — T) 
PET go ^ Sin” 


Wir wollen künftig der Kürze wegen die Grösse 
e Sin (L — П) В 
— 7 Sus Setzen, und bemerken, dass man für die 
Mitte des gegenwärtigen Jahrhunderts hat Л = 280° und 
20.0168, die halbe grosse Axe der Erdbahn als Einheit 
angenommen. 

2.$. Dieses vorausgesetzt, wollen wir nun den Einfluss 
bestimmen, welchen die jährliche und tägliche Aberration, 
oder welchen die Grössen p und p' auf die scheinbaren Orte 
der Gestirne haben. 

Es werde die Lage des wahren Ortes des Gestirns gegen 
den Beobachter (analog mit 5.532) durch die beyden Winkel 
a und b angegeben, wo z. B. a Länge, Rectascension oder 
Azimut, und b die Distanz des Gestirns vom Pol der Eclip- 
uk, des Äquators oder des Horizonts bezeichnet, Eben so 
werde die Lage des scheinbaren Orts des Gestirns durch die 
analogen Grössen a'b’, und endlich die Lage des Punctes des 
Himmels von B nach A, nach welchem die Tangente der 
Bahn des Beobachters gerichtet ist, durch die Winkel А und 
B angegeben. Wir wollen diesen letzten Punct der Kürze 
wegen den Erdpunct nennen. Bezeichnet man durch r und 
r die wahre Distanz des Gestirns von dem Anfangs- und 
Endpuncte des Theiles der Tangente, welchen die Erde in 
der Zeit von493". 218 beschreibt, und nennt man R diesen 
Theil der Tangente selbst, so hat man für die drey senk- 
rechten Coordinaten, welche die Lage des wahren Oris des 


(zestirns gegen deu Beobachter ausdrücken , 
T d 
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хаг Sinb Cosa, y=rSinbSina, z=rCosb, 
und chen so für den scheinbaren Ort 

x'er'Sin b' Cosa', y == r’ Sin b' Sina‘, 2 ==г Cos V, 
und endlich für den Erdpunct 

X:—R Sin B Cos A, = RSinBSinA, Z=RCosB, 
wo zwischen diesen Coordinaten die Gleichungen Statt haben 

x'—x-L--X-o 
y—y--Y=o 
2 —z-d-Z-o. 

Es ist klar, dass man in diesen Ausdrücken auch alle 
drey Winkel a, ai und A um eine willkürliche Grösse N ver- 
mehren kann, und dass wegen der sehr kleinen Grösse R 
die beyden Entfernungen r und r' sehr nahe gleich seyn 
werden. Setzt man also r = г und p= = ‚ wo p offenbar die 
vorige Bedeutung hat, so gehen die drey letzten Gleichun- 
gen in folgende über, 

Sin b’ Cos (a + N) — Sin b Cos (a-]- iN) : 

+ p Sin B Cos (A -+ М) — o 
Sin b' Sin (a + № — Sin b Sin (a 4- №) 
--р8 B Sin AA N) =o ( 
Cosb’ — Cosb + p Cos Во ” 
und aus diesen drey Gleichungen wird man die Grössen a’, b' 
aus a,b oder umgekehrt auf verschiedene Art bestimmen 
kónnen. 

$. $. Die Division der beyden ersten dieser drey Glei- 
chungen gibt 

; Sin b Sin (a 4- №) —pSin B Sin (A 4- N) 
tg (a 4- № == Siu CES (а +N) — e Siu B Cos(A +N) 
2 Sin b ‘Sin (a! -- N) 4- p Sin B Sin (A+ №) 

tg (a ЕЕЕ К) = Sin b Cos (a + N) -+p Sin B Cus (А +N) - 

Setzt man in dem ersten dieser Ausdrücke N= — a und 
in dem zweyten N == — a’, so ist 


und 


: pSinBCosecbSin(A—a) 7 
"E | 


1—g Siu B Cosec b Cos (A — а) 
А p Sin В Cosecb'Sin (А — a’) | 
tg (a—a)— 1-Fp Sin B Cosec b’ Cos (А — a’) 


... (D 
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Die Division der beyden letzten jener drey Gleichungen 
gibt eben so 


А (Сов b— p Cos B) Siu (a! - №) 

Gaich = Siub Sin (la+ №) — e Sin B Sin (А iol 
(Cos b! p Cos B) Sin (a+ N) (A) 
Cotgb= бъ (a +N) p Sin B Sin (А = 
oder wenn man N = — А setzt, 

Р (Cos b — о Cos B) Sin (А — a^) 

Cotgb'— Sin b Sin (A — a) , 
(Cos b^4- о Cos B) Siu (А — а 

Cotg b = — Eu e 


Aus den beyden Gleichungen (А) aber erhält man, wenn 
man sie in dem bekannten Ausdrucke 
Cotg b’ — Cotg b 
ig (b — b’) = 1-F Cotg b’ Cotg b 
substituirt, und wenn man der Kürze wegen setzt 
tg B Cos 4 (2 А —a'—a a/- a 
gu= ne c und N= — en 
folgende zwey Gleichungen 
? : р Cos В Sec u Sin (b — u) 
Cotg (b — b) = 1— p Cos B Sec u Cos(b — u) 
р Cos В Sec u Siu (ai — u) 
Сов (b’— b) SCH -+o Cos В Secu Cos (b.—u) 
1. Die Gleichungen (Т) und (II) lassen sich auch in con- 
vergirende Reihen auflösen. Man hat nämlich aus der Glei- 


а (ID 


chung 
х—у a Sin y 


tg — EI die Reihe 


x 


te 4aSinyt- Sin2 Y^ 5 - Sin y4- 
Also erhält man auch aus den Gleichungen (T) 
a— a' = m Sin (A—a) + x Sin 2(А —a) 
dee Sin 5 (А — a) -1- 
mer a) 
a—a zm! Siu (A—a')— 7 Sin2 (А — a) 
4 Sin 5 (А —а) — 


wo m = pSin B Cosec b und m = p Sin D Gosuc b’ ist, 
Ca 
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Eben so geben die Gleichungen (ТТ) 


b'—b = n Sin (b — 0) -+ —Sin 2 (b — u) 
n? ný 
y Sin $(b—u)- T Sin 4 (b — u) — 
Da о sine D m 


++ = Sind (b —u) 5s Sing (b'— u) +4- 


) 
, 
| 
wo in beyden Reihen n=p SC B Sec u ist. 

Da das Gesetz das Fortganges dieser Reihen offenbar 
ist, so sind alle vorhergehenden Ausdrücke vollkommen ge- 
nau. Will man sich aber, was in den meisten Fällen genügt, 
mit bloss genäherten Ausdrücken begnügen, so wird man 
von den vorhergehenden Reihen nur die ersten Glieder neh- 
men, wodurch man erhält 


a'—a--—pSinB CosecbSin(A—2a) . . (1?) 

b — b' = — p Cos B Sec u Sin (b —u) Ж cL 

wo tgu = tg В Соз (А — a), also auch 

b —b' = p (Cos b Sin B Cos (А — a) — Sin b Cos В). . (II^). 


4.$. Wenden wir nun diese allgemeinen Ausdrücke auf 
eine der in der Ástronomie gewóhnlichen Ebenen z. D. auf 
die des Áquators ап, d.h. suchen wir die Wirkungen, wel- 
che die Aberration auf die Rectascension und Poldistanz der 
Gestirne hat. 

Sey also a die wahre Rectascension und b — p dic Pol- 
distanz und eben so a’ die scheinbare Rectascension, und 
b' = p' die scheinbare Poldistanz des Gestirns. Die Länge 
des Erdpunctes ist (S. 81) gleich go + L' und die Breite 
desselben = о. Sey die Rectascension dieses Erdpunctes 
А = go + L' 4- y und die Poldistanz desselben В = Р. 

Substituirt man diese Werthe von А und B in den zwey 
Systemen (Т), (1) und (II), (1I) , so erhält man die ge- 
nauen Ausdrücke der Aberration in Rectascension und Pol- 
distanz, Die abgekürzten Gleichungen OU", (11° aber geben 
а — a = —p Sin P Cosec p Cos (L'-- y — a) 

р’ — р = p (Sin P Cos p Sin (L'- y —a) + Cos P Sin p). 

Nennt man dann in einem bey A rechtwinkligen Drey- 
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ecke ABC den Winkel A B C—e, und die Seiten BC— 904-1, 
BA=go--L-+y und AC—90o— Р, so hat man 
Sin P Cos (L' 4- y) = Cos L' Cose 
Sin P Sin (1 4- у) = Sin L’ 
Cos P = Cos L’ Sine, 
also auch, wenn man diese Werthe in den vorhergehenden 
Gleichungen substituirt , 


a —a=— T (Sin L’ Sin a+ Cos L' Cos a Cos e) 
р’ — p =p Cos р (Sin L' Cosa — Cos L' Sin a Cos e) 
--p Sin p Cos L’ Sine, 
und diess sind die Ausdrücke, welche man mit ihren Zei- 
chen zu den mittleren Gróssen a und p setzen muss, um die 
durch die jährliche Aberration veränderten Grössen a’ und p 
zu erhalten. 

I. Nimmt man in diesen Ausdrücken e =o und setzt 
a= à die Länge und р==я die Distanz des Sterns vom Pol 
der wë EE so erhält man 
A —A —— gaz (SinL’Sina+CosL’ Cos à) 


Sin r 


— = Е Cos (L' — A) 


п т = p Cos r (Sin L' Cos А — Cos L' Sin A) 
=p Cos x Sin (L' — А), 
und diese beyden Ausdrücke geben die Aberration der Ster- 
ne in Länge und Breite; für die Sonne ist t ——90' und 
Uzxr,also auch 
A —AI—p und 
л — л==0. 
II. Wendet man auf diese Ausdrücke die Reduction der 
5.77 an, so ist 
Sm*zeSin2L' 
Ve 1—265in? те Созо TZ 
durch die po Gleichungen in folgende übergehen 


undx=p Vı—Sin’ e Cos? L' wo- 


a — а = irt Cos (Ly —a) und 


p —ypxCospSin(L'4- y — a) ++ p Sin e Sin (p + L) 
-H+ p Sin e Sin (p — L) 


und nach diesenAusdrücken ist die Taf. V HI.bercchnet worden. 
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Ех. Ist а=<ш261°дз',р==77]°з7', Did so ist 
log x= 1.2859, y = 2° 28' also 
a' а= -|-15".6 und 
р —p-2".64-2".44-5".6—-4- 6". 6. 

5. $. Suchen wir eben so die tägliche Aberration in 
Beziehung auf den Áquator. — Nennt man T die Sternzeit 
der Beobachtung, so geht die Richtung, welche der Rich- 
tung der täglichen Bewegung des Beobachters auf der Erde 
entgegengesetzt ist, nach einem Punct des Himmels, dessen 
Rectascension gleich T — 90, oder wenn man diesen Bogen 
um 560° vermehrt, = 270-|- T, und dessen Poldistanz gleich 
до” ist. Es ist daher v 

А ==270 -+T und B = go. 

Setzt man überdies a —a und b =p und p = р’, und 
substituirt man diese Werthe von A,B, a, b, in den Glei- 
chungen (ID) oder (IT), so erhält man die vollständigen 
Ausdrücke der täglichen Aberration in Beziehung auf den 
Äquator. Die Gleichungen (1") und (II”) aber geben 
А , Cos (T — а) 

а —a =p шр? 
p—p -p'Sin(T—a)Cosp, 

oder da p' = 0". 51 Cos o war, 

Cos (T — а) Cos o 

Sinp 

р'—р==— о”. 31 Sin (T —a) Cos p Cose. 

6.6. Bisher haben wir das Gestirn als ruhend vorausge- 
setzt. Sey nun 5 der Ort des beweglichen Gestirns zur Zeit 
Т, in welcher der Lichtstrahl von ihm ausging, und O das 
Auge des Beobachters oder der Ort des Oculars des Fern- 
rohres für dieselbe Zeit 'T. Sey eben so t und t' die Zeit, in 
welcher jener erste Lichistrahl von dem Gestirn in das Ob- 
jectiv a und in das Ocular B des nach dem scheinbaren Orte 
des Gestirns gerichteten oder des beweglichen Fernrohrs Aa 
oder Bb kommt. Diess vorausgesetzt, ist also O 5 die Rich- 
tung des wahren Orts des Sterns zur Zeit T, und Aa oder 
Bb ist die Richtung des scheinbaren Orts des Sterns 
zur Zeit t oder t, (welche beyden letzten Zeiten t und Ё 
nur unendlich wenig von einander verschieden sind). 

Nimm! man die Bewegung des Lichtes gleichförmig an, 


а-—а==о"”,51 Р 
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so verhalten sich, da $,a, B in einer geraden Linie liegen, 
die Linien Sa und a B wie die Zeiten, in welchen das Licht 
diese Linien durchläuft, oder es ist 

Sa: aB—t— T: Р 4. 

Nimmt man eben so die Bewegung der Erde in der Tan- 
gente OB ihrer Bahn während der immer sehr kleinen Zeit 
т— T als gleichförmig und geradlinig an, so werden auch 
die Puncte o, a, b in einer geraden Linie liegen, und man 
wird haben 

oa: abzt—T-v—t. 
Daraus folet 
Sa оа 
aB ab 

Da überdiess der von den eben genannten Seiten einge- 
schlossene Winkel Sao=Bab ist» so sind die Dreyecke 
Sao und Bab ähnlich, oder es ist der Winkel aSo gleich 
dem Winkel aBb, das heisst, es ist Bb oder Aa mit OS 
parallel, oder mit andern Worten: der scheinbare Ort B bS’ 
zur Zeit t ist gleich dem wahren Orte OoS zur Zeit Т. 

Sey also 2 die Distanz des Gestirns von der Erde in 
"'Theilen der halben grossen Axe der Erdbahn ausgedrückt, 
und m die tügliche Bewegung des Gestirns 1n Secunden aus- 
gedrückt, so ist 


1:4—495.210:0, 
oder das Licht braucht Gs 495.210 A Zeitsecunden, von 
dem Gestirn zur Erde zu kommen. 
Ferner ist 
86400: 9— m: x, 
oder die Bewegung des Gestirns in dieser Zeit û ist gleich 
т б 
86400 
also auch, nach dem Vorhergehenden, der Unterschied zwi- 
schen dem wahren Orte des Gestirns zur Zeit T, und dem 
scheinbaren Orte desselben zu der Beobachtungszeit t. Ist 
daher a die wahre Länge oder Breite oder Rectascension . 
des Gestirns und a’ die scheinbare oder beobachtete Länge 
oder Breite . . desselben, und ist m die tägliche Verände- 
rung dieser Länge, Breite . . so hat man 
aca -o.oo571m Z. 


I= = 0.00571 m Z, und dieser Werth von x ist 
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Nimmt die Länge, Breite . . des Gestirns ab, so ist in 
der letzten Gleichung die Grösse m negaliv. 

Für die Sonne ist J=ı und m = 3547"3 , also 

wahre Länge (2 = scheinb. Länge O + 20". 255 
wie zuvor. 

Unsere Sonnentafeln geben schon diese scheinbare, 
durch die Aberration veränderte Länge der Sonne an. Hat 
man also die scheinbare Länge, Breite. Rectascension . . . 
eines beweglichen Gestirns oder die Grösse a’ zur Zeit t be- 
obachtet, und will man für dieselbe Zeit t die wahre Länge 
oder die Grösse a des Gestirns haben, so ist 
a—ca'-]-o.oo5b71 m 2 und für dieselbe Zeit t gehört die 
wahre Länge L der Sonne 

L=L'’-+20".255, 
wo L’ die für die Zeit t aus den Tafeln berechnete oder die 
tabellarische Länge der Sonne bezeichnet. 

т. $. Wir wollen nun, zum bequemern Gebrauche bey 
den Beobachtungen, die bisher betrachteten Ánderungen, 
welche die Rectascension und die Poldistanz der Fixsterne 
durch die Präcession, Nutation und Aberration erfahren, 
zusammenstellen. 

Nennt man a und p die mittlere Rectascension und Pol- 
distanz eines Sterns, wie man sie in den sogenannten Stern- 
katalogen verzeichnet findet, und ist eben so a' und p' die 
scheinbare oder beobachtete Rectascension und Poldistanz 
dieses Sterns, @ die Länge der Sonne und О die Länge des 
aufsteigenden Knotens der Mondsbahn, so hat man, wenn 
man, was immer hinreicht, die Excentricität s der Erdbahn 
gleich Null setzt , 

a'— a == (46". 0545 -1- 20". 0562 Sin a Cotg p). t 

Cos e Cosa 
— 20.255 CON Cas (2, 
. SinaSin © 
Sup " 

— 0.50 Cosa Cotg p Cos 2(0, 

— (1 . 22 -+0.53 Cotg p Sina) Sin2 ©, 

— (15. 59+ 6. 68 Cotg p Sin a) Sin Q, 

— (8.98 Cotg p Cosa Cos Q . 

р — p =— 20.0562 Cosa.t, 
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20.255 Cosp Sin aSin (9, 

-+ 20.255 (tg e Sin p — Cos p Sin a) Cos e Cos O, 
--0.53 Cosa Sin 2 ©, 

— 0.58 Sina Cos 2 ©, 

4-6.68 Cosa Sin Q, 

— 8.98 Sin a Cos 9. 

Von diesen beyden Ausdrücken enthalten die zwey er- 
sten Zeilen die Präcession für das Jahr 1835, die mit der 
Anzahl t der seit der Epoche der Tafeln verflossenen Jahre 
multiplicirt werden muss. Die zweyte und dritte Zeile ent- 
hält die Aberration, und die drey letzten die Nutation. Die 
Schiefe der Ecliptik für 1655 ist e = 25" 37'59". 

Ex. Man suche den scheinbaren Ort von y Pegasi für den 
15. May 1825. Für diesen 'Tag ist die Länge der Sonne 
С) = 52° DA, und die des aufsteigenden Mondknotens 
Q = 225'55'. Der Sternkatalog gibt für den Anfang des Jah- 
res 1828 den mittleren Ort dieses Sterns 

a1 0 923 90 
р = 75° 46° 25". до. 
Hier ist t = 1827.37 — 1828— — 0.63. Man hat daher 


nach den vorhergehenden Gleichungen 


a= 1°59 52"5o. . . p= 75°40 23" go 

Präcession — 29.08 + 212.65 
Von С) abhängig. Glieder — 15.05 + 9.90 
Von Q abhängig. Glieder + 12.50 — 4.50 
а = 1°5' 22",67 "= 75° 46 41.5 


und diese scheinbare Rectascension a' und Poldistanz p' hatte 
der Stern am 15. May 1827 , daher auch der an diesem Tage 
beobachtete Ort desselben mit diesen Grössen a’ und p' ver- 
glichen werden muss. (Eine Tafel dieser Reductionen für die 
vorzüglichsten Sterne findet man im VIII. Theile der Anna- 
len der Sternwarte von Wien.) 


go 


VASE e vue IX. 
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1. $. Da wir die Gestirne von verschiedenen Puncten 
der Oberfläche der Erde beobachten, so ist es, zur Verglei- 
chung dieser Beobachtungen, nothwendig, sie alle auf einen 
gemeinschaftlichen Punct, für welchen man den Mittelpunct 
der Erde gewählt hat, zu reduciren. Man nennt den Unter- 
schied der Längen, Breiten , . . der Gestirne, wie sie aus 
einem Punct der Oberfläche und aus dem Mittelpuncte der 
Erde gesehen werden, die Parallaxe der Länge, Breite 
des Gestirns für den Ort des Beobachiers. 

Wir wollen die Erde als einen Körper annehmen , der 
durch die Umdrehung einer Ellipse um ilıre kleine Axe ent- 
standen ist. Sey 2a die grosse, und 2b die kleine Axe dieser 
Ellipse und r die Entfernung des Beobachters von dem Mit- 
telpuncte der Erde ф der Winkel der r mit a und endlich ei 
der Winkel der Normale des Ellipsoids in dem Orte des Be- 
obachters mit a, also ei die Polhóhe des Beobachtungsortes 
(S. 18) und ọ die sogenannte geocentrische Polhöhe. 

Man fälle ein Loth y von dem Beobachtungsorte senk- 
recht auf a, und nenne x dasStück der grossen Axe zwischen 
dem Mittelpuncte der Ellipse und dem Lothe y, so wie z 
das Stück der grossen Axe zwischen der Normale und dem- 
selben Lothe y , so hat man 


b*x y А M aty 
z= 7,18 =-undigp == = 


Z bi? 
woraus folgt 
b: 
tgo = 189^ 
an ° 
oder auch wenn m — ist, 


a2 4 h? L 


9t 


1 а Шш Е 
= p'— m Sin 29 + — Sin49'— 5 Sin 6p f, 
und durch diese Ausdrücke findet man 9 aus der beobachte- 
ten Polhöhe e, 
Weiter ist die bekannte Gleichung der Ellipse 


ze y? 
= бв 1 
b? 
oder da man hat у = 7; x!g9', 
a? 
XT m 
V at b? tg? er 
14-18% 
also auch r” = х? ہے د‎ e, a^ oder endlich 
u x -+y tg отво 
V Cos ри Je аф 
r=a V Cos e Cos (e^ — 9) аз 4- b? tg^ o? 


und durch diese Gleichung findet man die Entfernung r des 
Beobachters von dem Mittelpuncte der Erde. 
Nach den neuesten Bestimmungen ist а = 6376606 und 
b — 6556215 Meter, also die Abplattung der Erde 
a—b 1 


b 511.72 


. Ist also z. B. 


£ 
e so findet mang —9' .... logz 


до? 10' 5o" 9-999429 
Бо 10 51 9.999188 === 
бо 9 35 9.998959 


I. Sey p die Entfernung des Gestirns von dem Mittel- 
puncte der Erde und р' von dem Beobachter auf der Ober- 
fläche der Erde, und, wie zuvor, r die Entfernung des Be- 
obachters selbst von dem Mittelpuncte der Erde. Nimmt man 
die Verhältnisse der drey Grössen a, r und p so an, dass 
man hat 


a E 
Sin II = - und Sing = 2 
y 
so ist, wie man sicht, 77 der Winkel, unter welchem aus dem 
Mittelpuncte des Gestirns die halbe grosse Ахе a der Erde 
geschen wird, so wie & die aus dem Gestirne gesehenc 


scheinbare Grüsse von r bezeichnet, vorausgesetzt, dass in 


H 
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beyden Pallen das Gestirn in dem Horizonte desBeobachters 
steht. Man nennt П die Horizontalparallaxe des 
Aquators, und © die Horizontalparallaxe des Be- 


r 
obachters,und man hat Sing= = Sin JI. 
a 


II. Nennt man eben so Z den Winkel, unter welchem 
der Halbmesser des Gestirns aus dem Mittelpuncte, und Ai 
unter welchem er von dem Beobachter auf der Oberfläche 
der Erde gesehen wird, so ist p Sin J= p' Sin 2" oder 


2. $. Es werde nun, wie bey der Aberration, die wahre, 
oder geocentrische d. h. aus dem Mittelpuncte der Erde gese- 
hene Lage des Gestirns durch die beyden Winkel аппа b; die 
scheinbare oder von der Oberfläche der Erde geschene Lage 
desselben aber durch a'u. b' und endlich die L+ge des Beobach- 
ters gegen den Mittelpunct der Erde durch die analogen Win- 


kel A und B gegeben, so hat man, wie dort, wenn man auf 
o 5 4 d т Sin A’ H 
die in $. 1 gegebenen Gleichungen Sin б = > und sme ср 


Rücksicht nimmt, und N einen willkürlichen Winkel seyn lásst, 
Sin b’ Cos (a/— N) Siu b Cos (a — N) 
Sind TT COSAS UOS 

Sin су Sin B Cos (А — N) 
Sin A CT 
Sin b'Sin (a^ — N) Sin b Sin (a — N) 
A IG EUIS NL TÉ 
гі Sino IT Sin (A — N) 
SinA 
Cos b’ Cos b Sin 5 Cos B 
Sinà Sina Sin A 
und daraus werden sich nun, wie S. 82 alle hieher gehören- 
den Aufgaben auflösen lassen. Um Wiederholungen zu ver- 
meiden, wollen wir hier nur die vorzüglichsten dieser Auf- 


=0, 


= O0, 


lösungen kurz anzeigen. 

5. $. Ist a= о, a = о das wahre und scheinbare Azi- 
mut und b =z, b' —z' die wahre und scheinbare Zenithdi- 
stanz, so ist B = 9 — 9 und, da der Beobachter immer 10 
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seinem Meridian steht, À — 0, und man hat, wenn man 


т. В. N = до° setzt 
Sin z Cosa — Sin © Sin (ọ'—ọ) 


Cotg es Siuz Sino y 
, (Cos z — Sin 05 Cos (9/— «)) Sin w’ 
Ugen > 
mm Sin A Sin w’ Siu z’ 
IPA) HN ee [рю X 


Sin z Sin o 
Diese Gleichungen geben also œ 2 aus о und z. Für 
9'— 9 =o d. h. für die kugelfórmige Erde ist o'— o 
oder die Parallaxe des Azimuts ist Null und 
(Cos z — Sin ©) 


row Se oder annähernd, wenn 5 nur klein 
10 2 


ist, z — z = 05 Sin 2 und eben so 2' = 4 (1 + Sin 5 Cosz). 

І. Nach den drey letzten Gleichungen kann man 2 nur 
aus 2 о und e finden, und die Berechnung von A setzt so- 
wohl e' als z' bekaunt voraus. Man kann aber auch andere 
Ausdrücke finden, welche die scheinbaren Grössen œw > und z/ 
bloss durch die wahren ee z und A geben. Wenn man nämlich 
die drey letzten Gleichungen des $. 2 quadrirt und addirt, so 
erhält man sofort 


Cotg 2 == 


Sin A 


Sin = a 

V3 -FSin? © — 2 Sin 5 Соѕф 

wo Cos Y= Cosz Cos (9 — 9) -+ Sin z Sin (ф — e) Cos о ist. 
Kennt man eben so Z/,so findet man w' und z' aus den 


Gleichungen 
us 
Sin 2' Cos (o — N) = —у- жы z Cos (o — №) 
— Sin o Sin (4 — ф) Cos N), 


Sin z'Sin(a' М) 5. (Sin x Sin(a—N) 
+ Sin Sin (ф — e) Sin №). 

II. Das Verfahren in I führt gleichsam von selbst auf 
die Auflösung der umgekehrten Aufgabe. Ist nämlich aus den 
unmittelbaren Beobachtungen die Grösse e und z und Zund 
überdiess (da р nicht beobachtet werden kann) aus den Tafeln 


T 
die Grösse р = < bekannt, so findet man die Grössen в, 
w 


z und Z auf folgende Art: 
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Die Summe der Quadrate der drey letzten Gleichungen 
in $. 2 gibt auch 
p^-p*-p-r'4-2p'rGCosy, 
wenn Cos ' == Cos z Cos (p' —9) + Sin z Sin (9'—9) Cos w’ ist. 
Löst man diese in Beziehung auf o quadratische Glei- 


chung auf, so ist 
+ 


e ——— | e 

$ = VY 1 —Sin’ 25 Sin’ p — Sing Cosy’ und 
r Sing V 1 — Sin? 5 Sin? Q^4- Sin? t5 Cos p’, 

ЙЕРИ G A EE КЕЕ Осе 


wodurch also die Verhältnisse = und — gegeben werden, 


Setzt man dann, analog mit dem Vorhergehenden 


r 
— = Sin ©, so erhält man 
р 
Я Sin z’ Sin Lat —N) — Sin 5’ Sin (er Ф) Sin N 
tg (@— №) = Sin z‘ Cos (v'—N) + Sun 07 Sin (g-o) Cos N ° 
(Cos z^ + Sin t5’ Cos (o! — 3)) Cos (e — N) 
Cotgz— Siu z’ Cos (o! — №) + Sin 5’ Sin (o! el Cos N und 
\ Е ай, Cos z — Bintz Cos(o^t— 9) _. 
Snd=—Snf= enger. Sin 2 
p 05 2 
Cos z 


a eg d 


Ex. Sey œ= 80°, 2 =60, 5—=5° und 2 == 3° gegeben, 
und die angenommene sehr starke Differenz der beyden Pol- 
höhen 9'— 9-1. Nimmt man die beobachtete Polhöhe 


a—b ı 
= 56.8 und daher 


ai = 50°, so ist die Abplattung 


a 
г = 0.9899 und p = 11.558. 
Mit diesen gegebenen Werthen von o, 2,5 , 9 — p und 2. 
findet man nach den ersten Gleichungen des $.5 
scheinbares Azimut œ'= 80° A 55".o 
- - Zenithdistanz z' = 64 до 17.9 
- - Halbmeser 2 = 5 7 40.5 
Nimmt man aber diese scheinbaren Grössen w z', A als 
gegeben an, so findet man nach $.5 П 
4 = 64° 20 15" 


> = 0.9591640 und damit 


o" wie zuvor, 

III. Da aber für alle uns bekannten Gestirne die Grósse 
© nurklein ist, uad da sie selbst bey dem Monde, dem uns 
nächsten Himmelskörper, nur 1° 1° 32" betragen kann, so 
wird es vortheilhaft seyn, die vorhergehenden Probleme durch 
Reihen aufzulösen, die nach Potenzen von тз fortgehen. 

Aus den Gleichungen des $. 2 folgt 


Sin © Sin (er — 9) Sino 


| 
ES 


"ocio m Sin z — Sin бу Sin (e' — 9) Cos o 3 


Wenden wir darauf das bey der Lehre der Aberration 
5. 85 gegebene Verfahren an, so hat man 
w — o —P Sin o--2P' Sin2o-4-;P'Sin$o-r.... 
Sing Sin (o^ — 9) 
wo P = EE 151. 
Sinz 
Eben so geben die allgemeinen Gleichungen des $. 5, 
-+o 


wenn man N = setzt, 


wi س‎ ш 


(Cos z — Sin 65 Cos (9'—9)) Cos 


Cotez = 2 
5 wHo 


H 


o x ^ S‏ س اب 
Sinz Cos —-— —— — Sing Sin (e'—9) Cos‏ 
2 


Р tgz-—tgz' 

Sucht man daraus tg (2—2) = ЕЕ ТҮ 
so erhält man 

Sing Cos (Ф, — 9) 

I OH d Cos (z +4) 

ig(z—2)-— ` 

&( ) Sin с Cos (o^ — 9) 


Sin (z4-9) 


1— 


Sine 
wenn man der Kürze wegen setzt 


Di ذا‎ 


Cos 
s $— ee ORG al, 


Cos 


2 


Vergleicht man diesen Ausdruck von tg (z — z') mit den 
in 5. 05 gegebenen Gleichungen, so erhält man 
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z —2' = Q Cos (z 4-3) 4- 1 Q* Sin 2 (2-4) — $ Q° Cos 3 (2-4) 


—iQ'Sin 4024-9) +, 
Sin 5 Cos (o^ — 
woQ = Ty ist. 


Kennt man so w und z' durch Hülfe der beyden vorher- 
gehenden Reihen, so hat man auch Z' aus 


Sin о Cos 2, 


Sin Z' = Sin A ET 

Ähnliche Reihen könnte man auch für die umgekehrte 
Aufgabe finden, bey der wir uns aber hier nicht länger auf- 
halten wollen. 

д. $. Ist in den Gleichungen des $. 2 а=а, а= а die 
wahre und scheinbare Rectascension des Gestirns, und b — p, 
b' — p' die wahre und scheinbare Poldistanz desselben, so ist 
die Poldistanz des Beobachters В = go — 9 und dessen Rect- 
ascension A= t, wo t die Sternzeit der Beobachtung ist. 


Setzt man dann N = o, so ist 


Sin p Sm a — Sing Case Sint 


" 
son 
iga = 


Sin p Cosa — Sin i; Cos o Cost 9 
(Cos р — Sin с Sin с) Cos a’ 


Cotg p' = Sin p Cos a — Sin фу Cos о Cost ? 


Sin A Sin pi Cos a’ 
Sin р Cosa — Sin с; Cos о Cost 


Sin 2 = 


Setzt man aber N = t— 90°, so hat man 


Sin p Cos (t — а) — Sina Cose 


Cotg(t— а) = 


Sin p Sin (t — а) 2 
: (Cos p — Sin 5 Cos ф) Sin (t — a’) 
Cotg pz Sin p Siu (t — a) , 
» ^ Sin A Sin p/Sin (t— a‘) 
Sin = . 


Sin p Sin (t — a) 
I. Auch hat man unmittelbar 
R Sin A 
Sin A == 


а 
V 1 + Sin? 05 — 2 Sin o5 Cos y 
wo Cosg = Sin p Cos 9 Cos (a — 1) + Cos p Sin 9 ist, und 


danu ist 
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Sin p' Cos (a un E A Rar Cos (а — N) 
Mos сз ЄЛ], 


Sin p' Sin (a NI = сал ЭКЕ СС (a — N) 
— Sin & Cos o Sin 00—М)], 


wo N eine willkürliche Grösse bezeichnet. 
П. Für die Auflösung derselben Aufgabe durch Reihen . 
endlich hat man 


a — a = P Sin (a—t) #42 P'Sin2 (a— 1) 4- 5 P Sin 5 (a—t) 4- 


p— р'= © Cos (рр) + sin 2 4-4) 
— Q' Cos (p +9 — ; Q'Sin 4 (p 4-9) +-+, 


Sin 5; Cos 9 


wo Р = SUP E 
а^—а 
Cos S; : 
(GU ne .igeundQ = lin 
a 
East ZE da 
2 


oder endlich, wenn man bey der ersten Potenz von & ste- 


hen bleibt, 
©) Cos o Sin (a — t) 


a —a = und 


Sinp 
p—p- 5 (Sin p Sin — Cos p Cos ọ Cos (t —a) 
De Ist in den allgemeinen Gleichungen des $. 2 a =A, 
а= л! die wahre und scheinbare Länge, und b = z,b'—z' 
die wahre und scheinbare Distanz des Gestirns vom Pole der 
Ecliptik, so sey auch A=L und B —B die Länge und Pol- 
distanz des Zeniths oder des Punctes des Himmels, nach 
welchem die verlängerte Distanz r des Beobachters von dem 
Mittelpuncte der Erde gerichtet ist. Setzt man danm N — o, 
so erhält man 


. 


k Siu z Sin À — Sin» Sin B Sin L 
e Sin x Cos A— Siu 5 Sin B Cos L ° 
(Cos x — Siu ce Cos B) Cos A’ 
Cotg z' = — Sinz Ces A — Sing Sin B Cos L ° 
с Sin A Sin x! СоѕА 
эи =з Sin r Cos À — Sin o Sin В Cos L 


Lë 7 
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Setzt man aber N =L — go, so ist 
Sin x Cos (L — à) — Sin л Sin B 


Cotg (b, — à) = Sin л Sin (L — А) 2 
х (Cos п— Sin Cos В) Sin (0— Ал. ) 
Cotg r = Sin x Sin (1, —à) ш 
Sin A Sin x’ Sin (L — А) 
Sin z'— 


pov 
I. Auch hat man unmittelbar 
f Sin A 
ا‎ Ze 
V 1+ Sino — 2 Siu G Cos p 
wo Cos $ = Sin z Sin B Cos (A — L) -+ Cos я Cos B ist, 


und dann 


Sin z' Cos (№ Nm SE SA Eur Co (A —N) 
— Sing Sin B Cos (L — №], 


Sin e Sin (А X rece X [Sin я Sin (А — N) 
— Sin G Sin B Sin (L — №]. 
IL Für die Auflósung dieser Aufgaben durch Reihen 
aber ist 
А — XA =P Sin (А — L) + P? Sin 2 (4 —L) 
-+4 P Sin (a — L) + 
a — r = Q Cos (z 4-3) -- 2 Q^ Sin 2 (7+4) 
— $ Q?’ Cos3 (a 4-4) — Q Sin 4 (FY) +. 


P Sin 5Sin B 
uie CC NE 
мА 
08 
Sing Cos В | 
tg = ame . Cotg B und Q= gy ist, 
Cos (L ———) 


2 


oder, wenn man bey der ersten Potenz von & stehen bleibt, 
© Sin B Sin A—L) 


Az —- un, wo und‏ س 


z'— x = (Sin z Cos B—Cos z Sin BCos (A—L)). 
III. Die Länge L und Poldistanz D des Zeniths findet 
man (nach S. бо) aus den Ausdrücken 


Sin B Cos L = Cost Cos ¢ 
Sin B Sin L = Sint Coso Cose + Sing Sin е 
Cos B = — Sint Cos ọ Sin e + Sin e Ооѕе, 
wo e die Schiefe der Ecliptik bezeichnet. Zur Rechnung be- 
quemer sind folgende Gleichungen (S. 29) 
tg m = Sint Cotgo 
Sin (m -+- e) 


PLS Som b 
Соз (m+ е) . 
Cos B= — 7 Sing. 


IV. Auch kann man die Berechnung der Grössen L und 
B ganz übergehen, Substituirt man nämlich die Werthe von 
Sin B Cos L, Sin B Sin L und Cos B aus III in den drey er- 
sten Gleichungen des $. 5, so erhält man, wenn man der 
Kürze wegen 
tgx = Cotg o Sin t setzt, 
5 Sin r SinÀ — Sin Sin ф Sin (e +x) Sec x 
gt Sina Cos А — Sin c Cos e Cost 
р , [Cos z —-Sin © Sin ọ Cos (e +x) See x] Cos À“ 
борс Sin x Сов А — Sing Cos o Cost , 
Sin A Cos À/ Siu ze 
Sin л Cos À Sin © Cos o Cos t ` 


3 


Sin 2 = 


Verwandelt man in diesen drey Gleichungen die Grös- 
sen А, x und e in a, p und o, so erhält man die drey er- 
sten Gleichungen des $. 4; und verwandelt man die Grös- 
sen A und x in go — € und z, und setzt überdiess t = 90° 
und до 4-е = 9' so erhält man die drey ersten Gleichungen 
des $. 5 

Ex. Sey à = 181° 46 22”. 5, т = 87° 42/55". 8 
GËT WE WC e-25'20' 0.8, A4=0°16' 15". Bund 

t= 2009,46 7".9, 9 = 49° Dä 45". 9 gegeben, so findet man 
nach den drey letzten Gleichungen 


A 181° 48 5. 4, r = 885058", т und d'= 0°16 25". 5 


6. $. Endlich kann man auch aus der wahren Lage à, x 
des Gestirns gegen die Ecliptik unmittelbar die scheinbare 
Lage а, р desselben gegen den Äquator ableiten. Da diese 
Ausdrücke in der Anwendung oft nützlich sind, so wollen 
wir sie zum Beschlusse dieses Gegenstandes aufsuchen. 


ж 


E 
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Aus den drey senkrechten Coordinaten 
X=pSinrCosA, Y = p Sin я Sinî, 2==р Соѕя, 
welche die Lage des Gestirns gegen den Mittelpunct der 
Erde in Beziehung auf die Ecliptik bestimmen, wird man 
die Coordinaten X’ Y' Z, welche die Lage des Gestirns ge- 
gen den Mittelpanct der Erde in Beziehung auf den Äquator 
bestimmen , durch die Gleichungen finden 

DUNS 
Y'= Y Cos e —Z Sin e 
Z' = Z Cos e-]- Y Sin c. 

Die Lage des Beobachters gegen den Mittelpunct der 
Erde aber wird, ebenfalls in Beziehung auf den Áquator , 
durch die den A Y' Z parallelen Goordinaten bestimmt. 

x=rCospÜCost, y=rCosgSint, z —rSino 
“und daraus folgt unmittelbar für die Bestimmung der schein- 
baren Grössen a’ p' und р oder 4 
X'—x-—p Sin p' Cosa’ 
Ү'—у==р 8іпр Sina 
Z -—z = p’ Cos p'. 
Setzt man also der Kürze wegen tgu = tg x Sin à, so er- 


hält man 
Cos л Sin (u — e) Sec u — Sin у Cos o Sint 


Ip a = 


zi Sin x Cos А — Sin c Cos o Cost p 
! [Cos x Cos (u — е) Sec u — Sin 5 Sin gCos a 
Cotgp ES Sin z Cos А — Sin 5 Cos o Cott 2 
Sin д. Cos a’ Sin p’ 
Sind = 


Sin д Сов А — Siu c Сов o Cost 
Ex. Ist 1= 95^ 53 26", z = 885931", t = 100 45", 
е = 25°27 590, J= 0 99 12", t==183° 17' 1" und 
e — 49" DÄ AAT gegeben, so findet man durch die drey letz- 
ten Gleichungen 
a = 95° 19 91", p'—66^16' 54" und 2" =0° 55' 24". 
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V a и X 


RoR arc tioin 


1.6. W enn man die die Erde umgebende Atmosphäre 
als aus concentrischen Schichten bestehend annimmt, deren 
Dichte nach einem gewissen Gesetze veränderlich ist, so wird 
cin Lichtstrahl, wenn er einer dieser Schichten sehr nahe 
kómmt, von derselben in einer Richtung angezogen werden, 
welche auf der Oberfläche dieser Schichte in dem Puncte, 
in welchem das Licht der Schichte begegnet, senkrecht steht, 
wenn die Wirkung der Кбгрег auf das Licht nur in sehr 
kleinen Entfernungen ınerkbar ist. Sind also x und y die 
senkrechten Coordinaten eines Lichtpunctes, wodurch die 
Entfernung desselben von einer jener atmosphärischen 
Schichten ausgedrückt wird, und nimmt man die Áxe der x 
parallel mit der die Schichte in dem Einfallspuncte berüh- 
renden Ebene und die Ebene der x y als diejenige an, wel- 
che durch die Normale der Schichte in dem Berührungs- 
puncte und durch die Richtung des Lichtstrahls geht, so hat 
man, nach den ersten Gründen der Mechanik, die Glei- 
chungen 


d’x 
A, 9» 
d’y 
A a 


wo P die Kraft bezeichnet, mit welcher das Licht in der 
Richtung der y von der Schiefe angezogen wird, und wo dt 
das Element der Zeit ist. Multiplieirt man die erste dieser 
Gleichungen durch dx und die zweyte durch dy, so gibt 
die Summe ihre Integrale 


ах + dy? 
рр = 2/Pdy-- Constant. 
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wo die Constante die Geschwindigkeit des Lichtes in der 
Entfernung von der Schichte ausdrückt, in welcher die Wir- 
kung der Schichte auf das Licht noch nicht angefangen hat, 
oder für welche t — o ist. Nennt man also c die Geschwin- 
digkeit des Lichts im leeren Raume und v die Gesch windig- 
keit desselben in irgend einem Puncte der Atmosphäre, so 
geht die letzte Gleichung in folgende über 
v=c’+2/Pdy. 

Das Integral /Pdy wird irgend eine Function der Dichte 
p der Luft seyn, daher wir dieses Integral durch 2kp vor- 
stellen wollen, wo k ein noch zu bestimmender Factor ist, 
so dass man hat 

v-c--4kp. 

Istnun u das Loth aus dem Mittelpuncte der Erde auf 
die Tangente der Curve, welche der Lichtpunct in der At- 
mosphäre beschreibt, so hat man, da sich bekanntlich bey 
allen Bewegungen durch Centralkräfte die Geschwindigkeiten 
verkehrt, wie die Lothe aus dem Centralpuncte auf die Tan- 
gente der Bahn verhalten 

S 
Vetikn 
wo S eine Constante bezeichnet. Um diese Constante zu be- 
stimmen, sey z die scheinbare oder beobachtete Zenithdi- 
stanz des Sterns und a der Halbmesser der Erde, so ist, 
wenn der Lichtstrahl die Erde berührt, u’ =a Sin z und zu- 
gleich, wenn die Dichte der Atmosphäre an der Oberfläche 


5 


der Erde gleich der Einheit gesetzt wird, u' — ڪڪ‎ 
Ve +4 К 


Setzt man beyde Ausdrücke von u' gleich, und nimmt man 
auch den Halbmesser der Erde für die Einheit der Entfer- 
nungen an, So ist 


u= -oder и = 
v 


S = Sinz . Vc -+ 4k und daher die vorhergehende Gleichung 


Sins. V 144 
c? 
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Nennt man aber dr den Winkel, welchen zwey nächste 
'Tangenten der Curve unter sich bilden, so hat man 
du 


dr gm oe——À S 

V (1 +x)’ —w* 

wo (1-+x) die Entfernung des Punctes der Curve von dem 
Mittelpuncte der Erde, und dr das Element der Krüm- 
mung jener Curve, also auch das Element der gesuchten 
Refraction r bezeichnet. Substituirt man in der letzten Glei- 
chung den vorhergehenden Werth von u, so hat man, da 


2kudp 


du=— ist, 


eet 4-56 
с? 


2k Я | ۷ Ak 
i — =; dpSinz. ires 
P» um 2 4kg ák „2 
GHO V а a+ — a +) іва, 
und das Integral dieses Ausdruckes wird die gesuchte Re- 
fraction r geben. 


I. Um diese Gleichung leichter zu іпіергігеп , sey 
1 2k 4k 2a 


4k 
c* 


c 


er да und T 4k = аойег 7; = te hat 
man 

a 2a 
dr— TN ETC dpSinz Mt YT. 


2ap / 1 2ap за TT 

а "oV (1— $)" G+ 1— a trag Zza) Sin 2 
oder wenn man Zähler und Nenner durch (1—5) (1—2 a) i 
multiplicirt 
— adp (1 — s) Sinz 
дг, 
(1—2 a--2ap)V1—2a--2ap—(1-— в)? Sin? т 

Da aber die Grüsse a gegen die Einheit sehr klein ist 
(man hat nach den Beobachtungen nahe a = 0.00029), so ist 
von (1—2a-]-a2p) der grösste Werth gleich a für p = 1 

und eben so der kleinste Werth gleich 1 — 2a fürp = o, 
so dass man statt dieser Grösse (1 — 2a -2a p) ohne merk- 
lichen Fehler das Mittel aus jenen beyden áussersten Wer- 
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then, oder die Grósse (1— a) nehmen kann. Da endlich 
auch s gegen die Einheit sehr klein ist, so wird man die 
Grössen a s und s? vernachlässigen können, und daher statt 
der letzten Gleichung die folgende erhalten 
а 
— — d p Sinz 
1—-4 . 
d r= —— ——————— oder endlich 
Vi1—2 a+24p— (1—2 5) біп 2 
а D 
— = d e Sinz 
Lea 
dr= 


2. §. Um diesen Ausdruck zu integriren , muss man zu- 
erst die Abhängigkeit der Grössen p und s oder man muss 
das Gesetz kennen, nach welchem die Dichte der Atmo- 
sphäre von der Höhe derselben über der Erde abhängt. 
Allein dieses Gesetz ist noch unbekannt. Nehmen wir indes- 
sen an s = [8 (1 —p), wo [8 eine constante Grösse bezeich- 
nen soll, so wird die letzte Gleichung 

ode 
— nz 
drei 7 Шш зы c ы 
V28(—p)—2 а (1—р) 4 [1 — 2 8 (1 — g)] Cos? z 
аар 


1 a 
dr He o аннин 


V Соз? z--[29Sin*z— за] C 
Integrirt man diesen Ausdruck nach der bekannten 
Formel 


Sinz 


so erhált man 


а 


Sinz 
r =Const+ 3 — 4 __ V/Cos 24 2 8 Sin z—2 a—(2p Sin’ a—2 a) p 
B Sin? z—* 


Nimmt man dieses Integral zwischen den beyden Gren- 
zenp =o und p = 1 , so erhält man 


a 


Sinz 


1—a 
r= د‎ 
B Sin? z—a 


(V Cos? z-]-2 8 Sin’z—2a—Üosz) oder 


gue — 
I Sinz 
pL ————————————————————- oder endlich 
Cos z + V. Cos? а -4- 28Sinmz—22a 
за e 


TL 


Cos zs LNS (8—а) + (1—2 8) Соѕ 2 
Da nach den Beobachtungen die Grósse f nur klein und 
nahe gleich 0.002 ist, so ist 1—2/8— 0.996 oder nahe 
gleich der Einheit, und wir werden daler in dem Nenner 
des letzten Ausdruckes um so mehr (1 — 2 8) Cos? z = Cos? 2 
setzen können, da für grössere Zenithdistanzen der Einfluss 
dieses Gliedes nur sehr klein ist. Man hat sonach für die ge- 
suchte Refraction r den Ausdruck 
7 =: Sin т, 
md (1 — a) Sini ITO. 
Cosz 4- V 2(8— a) 4- Cos? z 
Nimmt man nach den neuesten Bestimmungen die Grüs- 
sen а==0.00029128 und @==о.оо22д128,‚ so ist 


120”. 2 Sinz r 
TI E meds oe. . E ( ) 
Cos z -4- V о. 004-1- Gos’ z 


Um diesem Ausdrucke eine zur Rechnung bequemere 


: V 0.004 j 
Gestalt zu geben, sey tang y = “бир? 80 ist 
120”. 2 А р ; 
r= ~ Sin ztang 3g. . . (1") 


V 0.004 
und nach dieser letzten. Gleichung ist die "Tafel XIX von 
z= о bis z = 85° berechnet worden. 

5. $. Die letzte Gleichung der S. 105, die wir so eben un- 
ter der Voraussetzung 5 — 8 (1—p) integrirt haben, lässt sich 
auch noch in dem Falle integriren , wenn man zwischen s 
und p die Bedingungsgleichung aufstellt 


ı—s=[ı—2a(1ı — р)]", 


wo m eine willkürliche Grósse ist. Setzt man nümlich der 
Kürze wegen 


з т 


[1 — 2 а (1 — p)] y- Sinz=o, 
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so geht jene Gleichung in folgende über 


—do 


dr = — 

(2m —1) Мі оз 

Integrirt man diesen Ausdruck von p=o bis р= 1, 
das heisst, von œ= Sin z bis 


Sin z ro 
o= nn ex(1—2a) Sinz, 
2а Жуз 
47-72) 
so erhält man 
1 h A 
Tc zm; (2 — Are Bin [1 — 2a) . Sin z]) ader 


Sin [z — (2 m а) r] zz (1 — 2a) " Sinz, 
wofür man der Kürze wegen setzen kann 

M Sin z== Sin (z—Nr) . . . AD, 
wo M und N constante Grössen sind. Diese Form (II) der 
Refraction hat zuerst Simpson gefunden. Sie gibt 


Sin z : Sin (z —Nr)zz 1:M oder 
Sin z -++ Sin ( —Nr):Sinz —Sin (2 Nr)=ı--M:ı —M 


oder 
N 1—M N 
tg газ TEM @—у') . „ ЖАШ; 
welches die von Bradley aufgestellte Form ist, die sich auch 
auf die Gestalt r= A tgz — B tg! z- C tg^z — bringen lässt, 
І. Auch lassen sich die Gleichungen (IT) oder (III) durch 
eine einfache Transformation auf die Gleichung (I) zurück- 
führen. Die Gleichung (II) gibt nämlich 
M Sin z= Sin z Cos N r — Cosz Sin Nr. 
Setzt man in diesem Ausdrucke Sin Nr = Nr Sin 1" und 
Cos Nr = 1 — -N° r’ Sin’ 1, so erhält man für r eine qua- 
dratische Gleichung, und daraus 
Nr Sina” = — Cosz-4- V2 E z-L Cos? т 2 
ЭШ 2 


oder wenn man diesen Áusdruck durch 


Cos z 4- V2 (1 — M) Sin' z J- Cos? х multiplicirt und dividirt, 
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2 (1 — M) Sinz 


N Sin 1^ 


r= 


Cosz + V2 (1 — M) Siu? z 4- Cos? 7 
oder da M nahe gleich der Einheit ist, annähernd wie zuvor 
2(1— M)Siuz 

N Sini” 


Соз + V 2 (1 — M) + Cos? z - 
welches wieder die Form (I) ist. Setzt man 
ыа ==120”.2 und 2(1— М) = 0.004, so findet man 

M — 0.998 und N —6.864052, 
und mit diesen Werthen von M und N geben also die Glei- 
chungen (II) oder (111) ebenfalls die Zahlen der Tafel XIX 
von z =o bis z = 85”. 

4. S. Diese Werthe von « und 8 oder M und N , also 
auch die daraus abgeleiteten Zahlen der 'Tafel beziehen sich 
auf einen bestimmten Zustand der Atmosphäre, für welchen 
das Barometer 28 Par. Zolle und das Quecksilber- Thermo- 
meter Reaumurs o Grade zeigt. 

Nehmen wir nun an, dass für einen andern Zustand 
der Atmosphäre, für welchen die Höhe des Barometers gleich 
b und die des 'Thermometers gleich t ist, die Refraction 
gleich r' seyn soll, und setzen wir der Kürze wegen B— 28 
Par. Zolle. 

Man hat daher 


^ dr dr 
r =r+t.77 +(b—B) -n+ 
Setzt man diesen Ausdruck zur bequemeren Berechnung 
durch Logarithmen gleich 


е г 3» 
des exe > 


so wird man die Werthe der beyden Exponenten n und n 
auf folgende Weise finden. 
Ез ist (1 Fmt) "— 1— n mt-]- und eben so 


dE os 


und daher der letzte Ausdruck von r' 
b 
E ha 


108 


Vergleicht man diesen Ausdruck mit dem vorhergehen- 
den oder mit 
dr 


{ dr b 
r =r+t7+B E —1). ib? 
so erhält man 


1 dr B dr 
п 37 чү und nes, db' 


а dr 
Es ist daher nur noch übrig die Werthe von dp und 


dr 
jr zu suchen. 


I. Es war ($.2) 


за d 
(1 — a) Sin 1^ * Sinz 


tm oder 
Cos z 4- V 2 (B— a) + Cos? z 
24 " {Vs (B — a) + Соз" z — Cos 2} 
(Ee GE TEE Sini" Sue RT < e 2 


Nimmt man an, dass die Ausdehnung eines Volumens 
atmosphärischer Luft für jeden Grad Reaumur gleich m 
=0.00455 sey, so wird man in dem letzten Ausdrucke von 
r, um die wahre Rectascension von r zu erhalten, die Grösse 


. a b 4 
guess Up 


Bin ß(ı--mt) 


verwandeln, Bringt man diese Ánderung von « wegen der 


q 
Kleinheit von a nur in dem Zähler des Ausdruckes gan, 
so erhält man aus dem letzten Werihe von r für die wahre 


Refraction 


; zabSinz Wé (1 47 m t) (B—2) + Cos? 2— Cos z | 
ES e) Sin û Em EE 2 (1-4-mt) (3 а) d 


2abSinz eec e 

- — | BEER 

(а — a) Sin 1 (1 + m t)? BYV 2 (8 — a) Va 
Cos т i 
уг) 
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га 


Es war aber —————с——; == 120". 2 und 
(1 — а) Sin 1^ 


к» 37, o ar 
V2(8—a) — a) Vo. 004 


also ist auch 


= 15.8114; 


А 1900”. 55 b Sin T m me 
a GEI 14-m t- (15 . 8114 Cosz)—ı5 . 8114 Cos 2%, 


und daraus folgt, 
dr т“ 

dh: 7 pad 

dr! 2mr' 


dii a a 


1900”. 55 m b Sin z 


2 (1-4- mt) Вуз {mt (15. 8114 Cos? zy 
also auch, wenn man in diesen Ausdrücken t = о und b —B 
oder r'—r setzt, Ы 
аг г dr 1900''.53 m Sin z 


nnd —-——)mrcb a E a 
am 2 di 2 V14- (15. 8114 Cosz)? 


dr 
dt 
vorhin gefundenen Ausdrücken von n und n', so hat man 


dr 
Substituirt man diese Werthe von m und in den 


990 Sin z 
п=з2— — цаў пса, 
rV 14- (15.8114 Cos z)? 
und daher wenn г die mittlere Refraction der Tafel für 


B=28 und t= o ist, die wahre Refraction 
b 


DT: B 5 
(а 4- m t)? 

II. Noch muss bemerkt werden, dass die Hóhe b des 
Barometers durch die von dem an seiner Scala hängenden , 
oder durch die von dem inneren Thermometer abhängen- 
de Correction auf die Temperatur des schmelzenden Eises 


gebracht werden muss, indem man die Grösse b durch 


VE Om A multiplicirt. Ist also m — 0.00455, 


m’ = 0.000225, b die Höhe des Barometers in Par. Zolle 
und t t' die Höhe des äusseren und inneren Therm. Réaum. 
so ist 
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d ST? (a) (on): 

5.8. Wir haben bisher nur die Refraction den Beobach- 
tungen gemäss bis z — 85° dargestellt. Für grössere Zeniihdi- 
stanzen gibt die Gleichung (1) des $. 2 die Refraction gegen 
die beobachteten zu klein, und es scheint daher nothwendig , 
die Refraction für die letzten fünf Grade unter einer weniger 
beschränkten Hypothese für die Abhängigkeit der Grössen р 
und s, als in $. 2 geschehen ist, zu bestimmen, obschon 
auch dann die Beobachtungen der dem Horizonte zu nahen 
Gestirne nicht ganz befriedigend dargestellt werden, da die 
Dünste und Ungleichheiten der untersten Schichten der At- 
mosphäre zu viele Anomalien erzeugen, die sich der Rech- 
nung nicht wohl unterwerfen lassen. Bessel nimmt in sei- 


nem Fundam. astronomiae р = e SES au, wo e die Ваз 
der natürlichen Logarithmen ist, und bestimmt daraus eine 
sehr umständliche Formel, nach welcher auch die 1. с. S. 45 
enthaltene Refractionstafel berechnet worden ist. Da diese 
Tafel die Beobachtungen sehr genau darstellt, so ist es in- 
teressant , zu sehen, ob sie nicht auch durch eine einfachere 
Formel dargestellt werden kann. 
Die Gleichung I des $. 2 hat die Gestalt 
AB Sinz 
Jr EES, a os (А), 
Cos z 4- V A? + Cos? z 

wo A und В constante Grössen und zwar B die Horizontal- 
Refraction für z == 90° bezeichnet. Nach Bessels erwähnten 
Tafel ist B —2166".8. 

Da dieser Ausdruck die Refraction von z= o bis z = 85° 
sehr genau darstellt, so ist es wahrscheinlich , dass man da- 
durch auch die Refraction der fünf letzten Grade erhalten 
wird, wenn man in ihr die Grüsse А mit den wachsenden 
Zenithdistanzen nach irgend einem Gesetze langsam abneh- 
men lässt. Sey 2. В. R die mittlere Refraction der Tafel der 
Fund. asir. und 

A=a+bR-+cR’+dR'. 

Um die Factoren a, b, c, d zu bestimmen, findet man 
zuerst aus jenen Tafeln für kleinere Zenithdistanzen, wo man 
die Grössen b, c, d vernachlässigen kann, den Werth von 
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a= 0.05325. Kennt man dann für irgend einen gegebenen 
grösseren Werth von z die Refraction r jener Tafel, so fin- 
det man den Werth von А unmittelbar durch die Gleichung 
(A), oder bequemer durch die Ausdrücke 
tg) = = Sin z und А = — Cos z.tg 24. 
So geben die Tafeln für 
®==71]°....Ю== 244^. 07 also auch A = 0.052713 
85 584". 61 0.050941 
89 1478". 20 0.044558 
Substituirt man diese Werthe von A und R nebst 
a=0.05525 in der Gleichung 
A=a+bR-+-cR’+dR’, 
so erhält man drey Gleichungen, aus denen man die Werthe 
von B, C und D finden wird, Man wird so erhalten 


В = — 0.000000 60175 
C = —o 000000 007158 
D = — 0.000000 000002412 


so dass daher ist 
А = —0.05525 — (0 .7794017 — 7) R 
— (0 . 8535765 — g) R° 
+ (о.58235775 — 12) В? 
wo die Factoren von К, R’, R schon Logarithmen sind, 
Mit diesem Werthe von A gibt dann die Gleichung (A) 
tg x= =, R = 2166” 8 Sin z.tg : 2-55 (B). 
Die folgende kleine Tafel ist nach den drey letzten Glei- 
chungen berechnet worden. 
ZA R R Differenz 


nach den vorherge- nach den Tafeln 
henden Gleichungen in Fund. astr. 


E Ee Anaoa o осоо = 3. dU OE 0".00 
то... .о орта ТО USR o se 0.01 
20...0.055254.... 20.9]... ... 20.99...... 0.02 
502.20:005222* «829 ЛОО О опаа. 0.04 
40...0.053205.... 49.30...... 48-269. 0.04 
бо...0.055176.... 68.54...... 68. 4B ros 0.06 
60...0.055122.... 99.41...... 099.04...... о 07 
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ZW UA R R Differenz 


nach den vorherge- nach den Tafeln 
henden Gleichungen in Fund. astr. 


30° ...0.052990.... 106”.до...... 106”.т5..... о.15 
бо. „..о.оо2427...‚ 815 .1о...... Ad...‘ 0.08 
81....0.092277 e 548 .19...... AOV TA en. 0.01 
85....0.051018.... 488 .25...... 4207,98. 3... 0.02 
85....0.050941. e 584 .55...... 584 .61..... 0.04 
87....о.о49до18.... 855 11...... 855 .97]..... 0.86 
89....0 044554....1470 16......1478 .20.....0.04 


Man muss noch bemerken, dass diese Tafel der Fund. 
astr. die mittlere Refraction R. für b = 27. 775 Par. Zoll und 
t—-- 1°. 44 Réaumur gibt, und dass Bessel später aus sei- 
nen eigenen Beobachtungen gefunden hat, dass die sämmt- 
lichen Zahlen dieser Tafel durch 1.00520 multiplicirt wer- 
den sollen. Bringt man diese Verbesserung an und reducirt 
man überdiess die Tafel auf b=28undt=o, so hat man, 
wenn R die Refraction der Tafel Fund. astr. und r die Re- 
fraction unserer Tafel XIX bezeichnet, 

r=R.(1.01311) (1. 033908)", 
wo man R aus der vorhergehenden Gleichung (B) erhält. 
Nach dieser Formel sind die Refractionen der letzten fünf 
Grade unserer Tafel berechnet worden. So ist z. B. fürz — 85 
Nach Fund. astr. . . . log R= 2.56605 und n = 2.125 
log 1.01511 . . . о. 00566 
nlog1.033908 . . . 0.01626 


log r= 2 . 78875 
Die drey angehängten kleineren Tafeln zu Taf. XIX ge- 
ben die Werthe von 


b 
"m für das Barometer b Par. Zolle, 


— ——- für das äussere Therm. Réaum. t 
14 mt 
x TI . е , 
— — für das innere Therm. Reaum. t 
1-d-m't 
so dass die wahre Refraction r’ ist 
А b 1 (i SCT 
Esch, 


°28 1 -- mit us zt ni 
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Ex. I. Sey z = 1645'0", b 26.7, t = 20 und 
t=4 25° 


z gibt logr= 2.5989 und п==1.о2о 
b 


b ~ - log p= 9:9794 tgibt — 0.0468 


1 
’-- log Кылы == 9.9980 
(— 0.0468) n= — 0.0477 
logr' = 2.5286 
r—32150312—35:55'. 1. 
Ex. II, 2294/25/54", Ь== 28.75, Y=—ı4.o und 
t—— Ale, 0 
z gibt logr == 2.7476 und n= 1.081 
b------ 0.0114 t gibt 0.0572 
i ofc ceo co 0.0014 
(0.0572)n - 0.0402 
log r= 2.8006 


gees 651.9 = 10 ء519‎ 
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Vorlesung XI. 


Heltocentrischer und geocentrischer Ort der Planeten und 
Kometen., 


1.$. Ausser unserer Erde gibt es noch viele andere 
Himmelskórper, die sich in elliptischen Bahnen um die Son- 
ne, die einen der beyden Brennpuncte dieser Ellipse ein- 
nimmt, bewegen, und die unter dem Namen der Planeten 
und Kometen bekannt sind. 

Die Puncte, in welchen die Ebene der Bahn des Pla- 
neten oder Kometen die Ecliptik durchschneidet, heissen die 
Knoten der Bahn (S. 75), und zwar der aufsteigen- 
de Q (05.5) der, von welchem der Planet sich über die Eclip- 
tik oder gen Norden erhebt, während der andere entgegen- 
gesetzte der niedersteigende Knoten {$ ist. Die beyde 
Knoten verbindende, durch den Mittelpunct der Sonne ge- 
hende Gerade ist die Knotenli nie. Der Winkel der Ebene 
der Bahn mit der Ebene der Ecliptik ist die Neigung der 
Bahn. Die grosse Axe AP der Ellipse heisst auch die A psi- 
denlinie oder diedoppelte mittlere Entfernung, 
und von ihren beyden Endpuncten ist der P, welcher der 
Sonne am nächsten liegt, die Sonnennähe oder das Pe- 
rihelium, der andere entgegengesetzte A aber die Son- 
nenferne oder das Aphelium. Die Entfernung des 
Periheliums von der Sonne Mittelpunet ist die kürzeste 
Distanz FP, die Entfernung FM==r jedes anderen Punc- 
tes M der Bahn von der Sonne Mittelpunct aber ist der Ra- 
dius Vector, so wie der Winkel PFM=v die wahre 
Anomalie (S. 56) dieses Punctes М. 

Sey Pv die Linie der Frühlingsnachtgleiche, also, da 
F ¥ und F О in der Ebene der Ecliptik liegen, V О die 
Länge des aufsteigenden Knotens, die wir künftig durch k 
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bezeichnen wollen. Man nehme cben so in der Ebene der 
Bahn selbst, von F Q rückwärts einen Winkel О FB 
= Q E y,also Q F B—k,so heisst der Winkel B F P — II 
die Länge des Periheliums und BF M =! die Länge 
des Planeten in der Bahn, und der Winkel, welchen 
FY mit dem auf die Ecliptik projicirten Radius Vector г 
bildet, die reducirte Länge oder die Länge des Plane- 
ten in der Ecliptik, welche letzte wir durch 1 bezeichnen 
wollen. Der Unterschied l'—1 heisst die Reduction. Der 
Winkel des Radius Vectors FM mit der Axe der Ecliptik 
heisst die Poldistauz p des Planeten und sein Comple- 
meut zu 9o die Breite desselben. Endlich nennt man noch 
den Winkel Q F M —u das Argument der Breite und 
Q ЕР== die Distanz des Periheliums vom Knoten. Die 
Neigung der Bahn gegen die Ecliptik, welche wir durch n 
bezeichnen wollen, nehmen wir immer zwischen den Gren- 
zen o? und ı80° an, so dass alle Körper, deren Neigung 
kleiner als 90° ist, eine rechtläufige Bewegung (von West gen 
Ost) haben, während alle übrigen sich rückläufig oder. von 
Ost gen West bewegen. 
2. $. Dieses vorausgesetzt, hat man 
Distanz des Periheliums vom Knoten w = Л — К 


Argument der Breite - = = - u=v--o=v-H-i—l 
Länge іп der Babna - - = - l'—u-rEkev-4-m 
Ted о ЕЕ тае Е 


wo man auch für rückläufige Bewegungen œ =k — IF und 
u = v — TI 4-k und für die Reduction u-4-1 — К setzen kann. 
Das sphärische Dreyeck aber, welches von den Verlän- 
gerungen der Linien F Q, FM und von der Projection der 
FM in der Ecliptik, gebildet wird, gibt folgende Ausdrücke: 
tg (Kiss Cosutgu 
Cotg p = ign Sin (1 — k) 
Cos pz Sin n Sirt u 
Cos u 
Sin BCE 5 
wo p Ше aus der Sonne gesehene Distanz des Planeten von 
dem Pole der Ecliptik bezeichnet. 
Auch hat man für die Reduction 


Sin (а — (1— k)) = Sia u Cos (1— k) — Cos u Sin (1 — k). 
аж 
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Aber Cos u Sin (1— k) = Sin u Cos (1— К) Cosn und 


| Cosp 7 
Sin u = z—-, also ist auch 
Snu H 


Sin (u 4-k—1) — tg , Cos p Cos (I—k) 
= tg Cotg p Cosu und eben so 
Sin (uf 1 — l)e Cotg? Cos p Cos (1 — k) 


n 
== Cotg ; Cotg p Cosu. 
Ex. Ist u= 127° 0 55" und k = 112° 1'50” und 
n = 2° 29 47" so ist u- k —l=0 154". 2 
l= 259° 8'59”. 2 und p= do o' 52”. 8. 

5.6. Die Gleichungen, welche wir S. 5G für die Erde 
gegeben haben, werden hier auch für die Bestimmung des 
wahren von dem Mittelpuncte der Sonne gesehenen oder 
des heliocentrischen Ortes der Planeten und Kometen 
gelten. Ist also T die Umlaufszeit des Planeten um die 
Sonne, t die Zeit seit dem Durchgange des Planeten durch 
sein Perihelium, a und ae die halbe grosse Axe seiner Bahn 
und die Excentricität derselben, so hat man 

E cef e 
m = 560 T 


m = v — £ Sin и 


r= a (1 — £ Cos u’), 


wodurch man v und r oder die wahre Anomalie und den 
Radius Vector findet. 
Aus v aber findet man das Argument der Breite u und 
daraus l und p durch die Ausdrücke des $. 2 
и==у--П—К 
ig(1 — К) = Cosn tgu 
Сог p=tg n Sin (1— k), 
wo l und p die aus dem Mittelpuncte der Sonne gesehene 
oder die heliocentrische wahre Länge uud Distanz des Plane- 
ten vou dem Pole der Ecliptik ist. 
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4. 6. Es sey nun eben so A und x die wahre von dem 
Mittelpuncte der Erde gesehene oder die geocentrische 
Länge und Distanz des Planeten von dem Pole der Ecliptik 
und p die Entfernung desselben von der Erde. 

Um die Grössen A, x und p aus |, p und r zu finden, 
muss man offenbar auch die Lage der Erde gegen die Sonne 
kennen. Sey also, analog mit dem Vorhergehenden, Lund P 
die von der Sonne gesehene oder die heliocentrische Lünge 
und Distanz der Erde von dem Pole der Ecliptik und R die 
Entfernung der Erde von der Sonne. 

Bezeichnet man der Kürze wegen die Projection der 
Grössen r, p und R auf die Ecliptik durch г”, р und R’ oder 
setzt man r =r sinp, р —pSinz und R=RSinP, so hat 
man, wie S. 82, wenn N irgend einen willkürlichen Winkel 
bezeichnet, die Gleichungen 


p' Cos (4. — N) = г Cos (1— N) —— R' Cos (L — №) 
p'Sin (A — № = г Sin (I — N) — R’ Sin (L — N) 
p Cotg x = г Cotg p— П’ Cotg P. 
Setzt man in diesen Ausdrücken z.B. N=!(l+-L), so 


erhält man 


GË) 
ваа) = T giL), 
Teer D 
pasci Borg Туу? 
r’ Cotgp — R’ CotgP 


Goga at, 


und durch diese Gleichungen findet man den geocentrischen 
Ort à x p der Planeten aus dem durch die Tafeln gegebenen 
heliocentrischen Orte | p r derselben. 


Ex. Seyu = 21% 13 26",9, logr — 9.668744 
k = 46° taf sre п==7°0'9".1. 
Daraus findet man durch die Gleichungen des $. 2 
l= 258° 4'59". o und р = 95: 4558". 3. 


Ist überdiess L = 15 59 35". 9, log R = 9.999077 und 
P = go°, so findet man nach den Gleichungen des $. 4 den 
geocentrischen Ort des Planeten in Beziehung auf die Ecliptik 
А 2214: 41 0". 8, = = 91*21 11".9 und log p' = о. 10855638. 
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Sucht man endlich aus А und e die geocentrische Rect- 
ascension a und Distanz p von dem Pole des Äquators, so 
findet man nach S. 5o, wenn e= 25° 27' 52". 4 die Schiefe 
der Ecliptik ist, 

a= 211° 56'15”.2 und p= 104° 22? 11". 9. 

5. §. Eben so kann man auch umgekehrt, den heliocen- 
trischen Ort u und r des Planeten finden, wenn der geocen- 
trische Ort A тр und der heliocentrische Ort L PR der Erde 
gegeben sind. Da aber die Grösse p nicht durch die Beobach- 
tungen unmittelbar gegeben wird, so wollen wir an ihrer 
Stelle die bekannten Grössen k und n substituiren, Setzt man 
dann Р == go, da die Erde sich immer sehr nahe in der 
Ecliptik bewegt, so hat man 

r Сози — R Cos (L — К) =p Sin x Cos (А — К) 

r Sinu Cos n — R Sin (L — К) — Sin z Sin (А —k) 
r Sin u Sin n =p Cos z. 

Die Division der beyden letzten dieser drey Gleichun- 
gen gibt : 

T Sin u Cos n D Sin (L —k) 

r Sin u Sinn 


= tg z Sin (А — К) oder 


| R Sin (L —k) 
r Sin u = Cos n — Sinn tgr Sin (А – к) ° OI 
Eben so gibt die Division der ersten und dritten dieser 
Gleichungen 
r Cos а — R Cos (L — К) 


r Sin u Sin n 


etg Cos (à — k), 


oder wenn man den Werth von г Sin u aus (I) substituirt , 
R (Sin n tg x Sin(L— A) + Cos n Cos (L— k)) 
г Соз == Cos n — Sin n tg x Sin (А — К) =. ED 


Die beyden Gleichungen (Т) und (II) geben daher die 
beyden gesuchten Gróssen u und r. 


bz Cos (L — k) Cotg r 
Setzt man der Kürze wegen tg А = Fi Ta 


Cotg « 


Sm AF)? 5? erhält man 


B= 


1125 
2 


Sin A tg (L—k) R Sin B Sin (L — k) 


reg ee 
R Sin B Sin (L — k) Sin n т Sin u Sinn 


und daher auch p = ET ED E E 

Ex. Ist à = 80°, r= 80°, nz 5», k = 15°, L—6o? und 
R =1, so findet man u—52^52'12".4, logr=0.208925 
und log p = g.811156. 

I. Wäre nebst den geocentrischen Grössen A und x und 
dem heliocentrischen Orte der Erde L und P noch aus den 
Tafeln der Radius Vector r gegeben , so hätte man die Glei- 
chungen 

r Sin p Cos l =R Sin P Cos -1- p Sin z Cos 

rSinpSinl=RSin P Sin L-+PpSin «Sin A 

r Cos p = R Cos P -+ p Cos z 
und daraus würde man den heliocentrischen Ort des Plane- 
ten oder die Grössen l und p auf folgende Art finden. 

Quadrirt und addirt man diese drey Gleichungen , und 
setzt der Kürze wegen 

Cos 4 == Sin P Sin z Cos (L — 2) Cos P Coszr , 
so erhält man 

r =R e 4-2 Rp Cosy, also auch 

p= Vr—R’Sin’d—R Cos 4. 

Da so die Grósse p bekannt ist, so hat man 
R Cos P +p Cos x 
Cosp = кү 


т Gr 


R Sin P SinL -+p Sin я Sin A 
rSinp 
R Sin P Cos L 4- p Sin x Cos À 
r Sin p 
II. Zwischen den Grössen L, l, A und Bi r’, р’, den Pro- 
jectionen von R, r, p auf die Ecliptik, haben überhaupt fol- 
gende Gleichungen Statt: 
R'Sin(l—L)-p'Su(M—-l) ) 
R'Sin (A —L) =r Sin (А — 1) | und 
p'Sin (A—L)=rSin(l—L) } 
R’Cos(l — 10) 4-р’ Cos (А — 1) =r 
r Cos (А — 1) —R'Cos(A — 1) —p e 
r' Cos 1 — L) — р Cosa —L) = К | 


Sin 1 = un 


Cos l = 


120 


Endlich ist in dem ebenen Dreyecke, welches von den 
drey Seiten R' r' und e gebildet wird, 
der Winkel zwischen R' und r' an der Sonne oder die Com- 
mutation —1—1L 
der Winkel zwischen r'und p’ an den Planeten oder die jähr- 
liche Parallaxe == A —1 
der Winkel zwischen p'und R' an der Erde oder die Elonga- 
tion = 180 — (А — L). 


6. $. Um noch zu untersuchen , welchen Einfluss kleine 
Änderungen in der heliocentrischen Lage des Planeten auf 
die geocentrische Lage desselben haben, und umgekehrt, 
werden wir die drey ersten Gleichungen des $.4 in Bezie- 
hung auf alle in ihnen enthaltenen Grössen ausser R' und L 
differentiiren. Man erhält so, wenn man N= o setzt, 


др = dr'Cos (1—2) —г dl Sin (1 — 2) 


41 dr 
See Cos (1 — 2) + "ys Sin (1—7) 
dr’ 
dess a Sin? z (Cotg p — Cotg я Cos (1—4)) 
dl 
ar x Cos x Sin (1—7) 
мар бірт 


a e Sip 
und eben so für den heliocentrischen Ort 


dr = 4р' Соз (А —1) — p' dA Sin (А —1) 
da’ — p'dA 4 
des Sin (a —1) 4- ap CIS (1 —2) 


а р! 
dp= = Sin? p (Cotg x — Cotg p Cos (à — 1)) 


pad, à 
— 77 Sin p Cos p Sin (А — 1) 


рт Sin? p 


r' Sin?g« 

Setzt man den ersten dieser drey Gleichungen auch 
noch die Ausdrücke hinzu, welche aus den Dilfferentialien 
der Gróssen R' und L in den Gleichungen des $. 4 folgen, 
so wird man die Änderungen des geocentrischen Orts oder 
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dp’, dX und dx erhalten, wenn dl, dL . . - die gegebe- 
nen heliocentrischen Änderungen des Planeten und der Erde 
in derselben Zwischenzeit bezeichnen. 

7.$. Beschliessen wir diesen Gegenstand noch durch eine 
andere Auflösung des schon in $.4 betrachteten Problems , 
und suchen wir aus dem heliocentrischen Orte des Planeten 
oder aus den Grössen г, u, n, k und aus dem gegebenen 
Orte L, B, P der Erde, unmittelbar die geocentrische 
Rectascension a und Distanz р von dem Pole des Áquators 
und die Entfernung p des Planeten von der Erde. 

Bestimmt man zuerst die Lage des Mittelpuncts der Er- 
de gegen den der Sonne durch die drey rechtwinkligen Coor- 
dinaten X, Y, Z, wo X in der Linie der Nachtgleichen und 
X Y im Äquator liegt, so hat man, wenn e die Schiefe der 
Ecliptik bezeichnet, 


X —R Sin P Cos L 
Y =R Sin P Sin L Cose — Cos P Sin e 
Z =R Sin P Sin L Sin e+ Cos P Cos e. 


Seyen nun xyz die den vorigen parallelen Coordinaten, 
welche die Lage des Planeten gegen den Mittelpunci der 
Sonne bestimmen, so dass man hat 

x— X =p Sin p Cosa 
y— Y= pSin p Sina 
z — Z — p Cos p. 

Um die Grösse x y z zu finden, bestimme man anfangs 
die Lage des Planeten gegen die Sonne durch die drey Coor- 
dinaten x" y" z", wo x" in der Knotenlinie der Bahn mit der 
Ecliptik und x’y” in der Ecliptik selbst liegen, so ist 

х= г Cosu, y" == rSin u Cosn, z'—rSinuSinn. 

Gehen aber diese Coordinaten in andere x’ y'z' über, 
wovon x’ in der Linie der Nachtgleichen, und x’ у in der 
Ebene der Ecliptik liegen , so ist 

x = x” Cosk — y" Sink 
y =x" Sin k +y” Cosk 
а S 

Vergleicht man endlich noch diese Coordinaten mit 

den zuerst eingeführten X,Y,Z, von welchen x in der Dinie der 
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Nachtgleichen und x y in der Ebene des Äquators liegen , so 
hat man 

Хх 

y=y' Cose—z' Sine 

z —y' Sin e+ z' Cose. 

Substituirt man in den letzten Gleichungen die vorher- 
gehenden Werthe von x' x" . . . so erhält man die Grössen 
xyz durch rukn und e ausgedrückt. Zur bequemeren Berech- 
nung dieser Ausdrücke wollen wir folgende Hülfsgrüssen ein- 


führen: 


Cotg k ; Cos k tgn 
tgA= — Cosn ? Sina ET E GEE P 
Sink CoseSind — Cos e Sink 


gue PS neg 
Sink Sin e Sin d - SineSink 
Са sin gett 9100287 gu ` 
Dieses vorausgesetzt, erhält man die einfachen Aus- 


drücke 


x = rSina Sin (A Lui 
y =r Sin b Sin (B+ u) 
z =r Sin cSin (C-]-u). 

Da man also die Grössen xyz und XYZ kennt, so er- 
hält man die gesuchten Werthe von a, p und p durch die Glei- 
chungen 

—Y 
tga = z—X* 
> ъ— Z zl. 
Cotg p = 7g Cosa = yy Sina, 
1—7 y—X x—X 
pem Cosp - Sin a Sin pA CosaSinp 

Ex. Sey gegeben u= 212° 15 26.09, logr=g.6687470 

k=46 37.7, n= p oò g". 1, €.25°27' 52.4 und 

L=15°5g9'55".g, log R=g.9990770 und P= g0°. 

Mit diesen Grössen findet man 
А = 155° 50’ 16". ı log Sin a = 9.9983206 
B= 48 52 52.4 log Sin b = 9.9450529 
C= 56 55 55.9 log Sin c =g . 6820559 
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und daraus folgt 
X = 0.9592530 x= —0.0961018 
Y = 0.2522046 i y=—0.4056417 
Z= 0.1094701 z —-——0.2091325 


also auch geocentrische Rectascension a=211°56’ 15". 2 
geocentrische Poldistanz = 104" 22' 12". 2 
p= 1 .2857618 
(Vergl. S. 118) 


8. $. Das zuletzt angezeigte Verfahren ist besonders dann 
sehr vortheilhaft, wenn man mehrere geocentrische Orte des- 
selben Planeten oder Kometen , z.B. für eine Ephemeride zu 
berechnen hat. (Vergl. Calendariographie 5. 223 u. Ё) 

Von den angeführten Hülfsgrössen sind a, b, c resp. die 
Neigungen der Ebene der Planetenbahn gegen die coordinir- 
ten Ebenen der yz, xz und xy, und eben so A, B, C die 
Winkel der Knotenlinie der Bahn in der Ecliptik mit den 
Knotenlinien der Bahn in denselben coordinirten Ebenen der 
yz, хх und xy, wo xy die Ebene des Äquators xz die des 
Golurs der Nachtgleichen und yz die des Colurs der Solsti- 
tien ist. Um diess zu zeigen, sey (fig. 2) P der Pol des Áqua- 
tors А Q, so wie VB die Ecliptik und F DN die Planeten- 
bahn, also РОВ, P R und A VQ resp. die Ebene der yz 
xz und xy, und daher auch 
ERF—DQR-—'yBQ-E YV D-9o und eben so 

opo ВЕ “Р О доо 
QYB=e,BCN=n,!YC=k. Dieses vorausgesetzt, ist 
CNB=a,FC=A,REC=b, EC =B, NDQ=c und 


CD=G, 
also hat man in dem sphärischen Dreyecke BNC 
Cotgk Cos К 


tg A=— gua Эіп а = Sma’ Cosa ==Sink Sinn, 


in dem Dreyecke ү C E 


Sink ; Sink Cose 
‚Sinb= 5шВ ^? 


tg B= Cos k Cosn—Sinntge 


Cosb = — Cos n Sin c— Cos k Sin n Cose, 
und in dem Dreyecke C Y D 
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Sin k e Sin eSink 
WE ЗШ Оа 
Cos k Cos n + Sin n Cotge SMG ? 


Cos c = Cos n Cos e — Cos К Sin n Sine, 


welche Ausdrücke mit den vorhergehenden übereinstimmen. 


tg C — 


Zwischen diesen Grössen A, B, C und a, b, c gibt es 
mehrere Bedingungsgleichungen , die man durch die Auflö- 
sung der Dreyecke FER, Y ED und QND finden kann. 
Man erhält nàmlich 


Sin (A — B) Sin a Sin b = Cosc 

Sin (B — C) Sin b Sin c= Cosa 

Sin (C — A) Sina Sin c = Cos b 
Cotg (A — B) Cotg (C — A) = Cos* a 
Cotg (B — C) Cotg (A — В) = Cos’ b 
Cotg (C — А) Соте (B — C) = Cos? c 


Cos (A—B) = — Cotga Cotg b = Sin (C—4A) Sin (C—B) Sin’ c 
Cos (B——C) =—Cotg bCotg c = Sin (A—B) Sin (A— C) Sin’ a 
Cos (C—A) = —CGotga Cotg c = Sin (B—C) Sin (B—A) Sin’l 


9. $. Addirt man zu den Grössen А,В, C, die Länge 
des Periheliums weniger der Länge des aufsteigenden Kno- 
tens der Bahn in der Ecliptik, und nennt man die so verán- 
derten Grössen a, 8, y, und bezeichnet man endlich die 
halbe grosse Axe der Bahn und ihre Excentricität durch a’ 
und a'g, so wie die wahre Anomalie vom Perihelium durch 
v, so hat man 

"DE 


SS 7 Sina Sin (av), 


ai (1— 


у= "ӨЕ Sinh Sin (B -- v) D 


a! (1 — e?) 
Weed Cdi Sin c Sin (y+ v). 
Noch einfacher werden diese Ausdrücke für parabolische 
Bahnen , wo sie die Form annehmen 

Sin (M + у) 

D Соз" у ^? 
Sin (N 4- v) 

EL WO Ar " 
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Sin (P 4- v) 
SC AE Созду ^ 
So hat man für den Kometen von 1827 Länge des Peri- 
helsg250* 5012 k= 949838 2, n = 54°53. 5, e = 2327.7 
und den kleinsten Abstand desselben von der Sonne 0.157499, 
also auch 


x= 0. 12547 Sin (187° 58'. g p - v) Sec? у 
y = 0.06667 Sin (531° 56'. 2 -]- v) Sec? 2v 
z= 0. 15276 Sin (270° 42. 5-- v) Sec? 2 v 
Diese Darstellung der Ausdrücke von xy z ist auch sehr 
geschickt, die Änderungen der Coordinaten zu bestimmen , 
die aus irgend einer Ánderung der Elemente der Bahn ent- 
springen. So findet man, wenn a,ß,y die vorhergehende Be- 
deutung haben, 


(2 >) = = y (Cos В Cotg b — Sin B Cotg b Cotg (8 + v)) 


d XN N N 
AEI =x (Cos А Cotg a— Sin А Cotg a Cotg (e + v)) | 
Lie = z (Cos C Cotg c— Sin C Cotg c Cotg (y+ v)) | 


E ont ageet Cut 


— Sinn Sin B Cotg b) 
cd 2N (Є bSine 


Sem & 1) Со (y+ y) 
— Sinn Sin C Cotg c) 


€ je 22 х (G= —1) С (av) — Sin n Sin А Cotg a) | 
d 
\ 
VIE | 


Ferner, wenn a' die halbe grosse Ахе und a' « die Ex- 
Cos v 


centricität bezeichnet, апа mec, È ist, 
dx x dx 
G-2] (8) zsm | 
d y 
GZ =! = Gr ا‎ 
A dz \ 
(= E Ep A 
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welche Ausdrücke sich leicht fortsetzen lassen. Hat man so 
die vollständigen Werthe von 


а= (т 2) аа (7 ак (25 Jaat. 


und eben so von dy und dz erhalten, so kann man daraus 
und aus den Differentialien der in §. 7 gegebenen Ausdrücke 
von x—X, y —Y, z—Z auch die durch jene Änderungen 
der Elemente entstandenen Änderungen der Elemente der 
geocentrischen Rectascension a und Poldistanz p erhalten, 
nämlich: 

d y Cos a — dx Sina 

pSinp 


un 


а= 


dz 


dps 7. Cosa Cos p- ` ; SinaCosp.— 7 Sinp. 


аан 
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Vorlesung ХП, 


Bestimmung der Elemente der Planeten und Kometen aus den 
Beobachtungen. 


1.5. Die wesentlichen Eigenschaften der Bahnen der 
Himmelskörper, wodurch man sie unter einander mit Sicher- 
heit unterscheiden kanu, oder die Elemente dieser Bahnen 
sind im Allgemeinen sechs, nàmlich 1) die Grüsse der gros- 
sen Axe, oder, was dasselbe ist, die Umlaufszeit des Plane- 
ten in die Sonne, da nach dem S. 54 erwähnten Gesetze die 
eine dieser beyden Grössen durch die andere gegeben ist. 
2) Die Länge M des Periheliums. 5) Die Excentricität a e der 
Bahn. 4)Die Neigung n der Bahn gegen die Ecliptik. 5) Die 
Lànge k des aufsteigenden Knotens dieser Bahn in der Eclip- 
tik, und endlich 6) die Epoche oder die wahre Länge des 
Planeten in seiner Bahn für irgend eine bestimmte Zeit, 

Unsere Aufgabe ist nun aus blossen Beobachtungen der 
geocentrischen Längen A und Distanzen x von dem Pole der 
Ecliptik diese sechs Elemente der Bahn abzuleiten. 

Wir behalten auch hier dieBezeichnungen der vorherge- 
henden XI. Vorlesung bey, indem wir die zu dem heliocen- 
trischen Orte des Planeten gehörenden Grössen mit den klei- 
nen römischen Buchstaben lpr xyz, die zu dem heliocen- 
trischen Orte der Erde gehörenden Grössen aber mit LPR 
XYZ und endlich die zu dem geocentrischen Orte des Pla- 
neten gehörenden Grössen durch Arp&vd bezeichnen. Die 
Projectionen der Distanzen rR p auf dieEchptik wollen wir 
durch d D^ anzeigen, und endlich dieselben zu einer zwey- 
ten oder dritten Beobachtung gehörenden Grössen mit einem 
oder zwey Strichen unterscheiden. Die Grössen 6 6° und 9” 
sollen nach der Ordnung die Zwischenzeiten zwischen der 
2. und 5., zwischen der 1, und 3.und zwischen der ı. und 2. 
Beobachtung seyn. 
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2. $. Da alle diese Bahnen in Ebenen liegen, welche 
durch den Mittelpunct der Sonne gehen, so hat man für die 
Gleichung dieser Ebene, wenn der Anfang der heliocentri- 
schen Coordinaten im Mittelpuncte der Sonne liegt, 

z=Ax+By 
und eben so für die zweyte und dritte Beobachtung 
z=Ax-+By und z” =Ах”- Ву”. 

Eliminirt man daraus die Grössen А und B, so erhält man 
ozx(y'z—yz)—x(yz—yz)Mx(yz—yz) 
welche Gleichung also ausdrückt, dass die Bahn des Plane- 
ten in einer durch den Mittelpunct der Sonne gehenden Ebe- 
ne liegt. Diese Gleichung kanu auch so gesclirieben werden: 
o = y (x z" —x" 2^) — y (x 2” —x'z) E (xz —x'z) 

oc (y xy) ty HER). 

I. Sind aber f" f' f die Flüchen der ebenen Dreyecke, 
welche zwischen dem Mittelpuncte der Sonne, den Radien 
rr'r" und den geradlinigen Sehnen in der 2. 2., in der 1. 3. 
und in der 2. 5. Beobachtung enthalten sind, und nennt man 
abc die Neigung der Ebene der Bahn gegen die drey coor- 
dinirten Ebenen der yz, xz und ху, so hat man für die Pro- 
jecticn des Dreyeckes f" in denselben drey Ebenen 

f" Cosa =+ (y z— yz) 
f" Cosb = +(xz'— xz) 
f£” Cosc= 2 (ху — xy’) 
und ähnliche Ausdrücke erhält man auch für f' Cosa . 
und fCosa.. . .Substituirt man sie in den vorhergehenden 
drey Gleichungen , so ist 
o=fx—f' x FE" x“ | 
оу —f'y +f" y” 
o-fz-—f'z-rTf'z" \ 
nnd wenn man eben so F" F' und F die Flächen der gerad- 
linigen Dreyecke zwischen dem Mittelpuncte der Sonne und 
den drey Orten der Erde in der 1. 2., 1и der 1. 5. und in der 
2.5. Beobachtung nennt, so ist eben so 
o—FX—FX-rFF'x" 
o—FY-—FY-rÉrF'Y' 
o-—FZ-—FZ-rrF'Zz' 
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Н. Es ist aber x=&+ X = ô Cos à 4+- D Cos L 
y=v+4+ Y= ô 5 A-rpDSinL 
z= + Z = ô Cotg z + D Cotg P 
und eben so für x', x" u. f. Substituirt mau diese Ausdrücke ia 
den zwey letzten Systemen von (I) und setzt, da die Erde 
sich in der Ebene der Ecliptik bewegt, P — 9o, so erhält man 
für den Planeten 
o =f (ô Cos -1-D Cos L) —f' (6 CosA' -+ D' Cos L’) Y 
+E (8° Cas A" --D" Cos L°) П 
o =f (Sina + D Sın L) — f (5 Sind + D'Sin L) 5«(A) 
+ f' (8" Sin A" 4- D'Sin L”) \ 
o =f. 5 Cotg x — Ё. à' Cotg x' -- f". 0“ Cotg z” 
und eben so für die Erde 
o = F.D Cos L— F'D' Cos L'E” D” Cos L” ¢ (В) 
o=F.DSin L — F/D'Sin L'-E” D” Sin L" { 
III. Der Abkürzungen wegen wollen wir nun folgende 
Bezeichnungen einführen 
«== Coig z Sin (A" — X) — Cotgz' Sin (A" — X) 
-]- Cotg z” Sin (А —A) und 
A Cotg x’ Sin (L —2") — Сод z” Sin (L —X) 
B= Cotg z” Sin (L—2) — Cotg x Sin (L— A") 
C= Cotg r Sin (L —A') — Соя Sin (L—A) 
und gcht in diesen drey letzten Ausdrücken 


L überinL/so soll A B C übergehen in A DC 

L---L"---ABC------- A"B' C". 

Dieses vorausgesetzt, multiplicire man von den Glei- 
chungen (A) die erste durch (Sin A Cotg æ” — Sin A" Cotg ж"), 
die zweyte durch (Соз А” Cotg z — Cos Cotg x^) uud die 
dritte durch (Cos X Sin A" — Cos A" Sin А), so gibt die Sum- 


me dieser drey Producte 


o—f(a5--AD) — t. A D'--£'. A" D" | 

und ebeu so erhält man 4 
o—iBD—PasqEDoprpn 9 
o=f.C D —f. C D'i (aò +C" D”) \ 


und von diesen drey Gleichungen geben z. B. die beyden 


ersten 
Г. а 
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Art ` (B'A— BA)D£-- (Be An — Bar A) Def fi 
— pi ^ BBD 00,0 BDE) Ke? 


Zi $^ 
und ühnliche Ausdrücke erhált man auch für is und ng 


ё 
5 = 


5.$. Ehe wir weiter gehen, wollen wir zuerst den ge- 
fundenen Werth von 3 näher untersuchen. 

Da das Problem, dessen Betrachtung uns hier beschäf- 
tiget, für den gegenwärtigen Zustand unserer Analysis zu 
schwer ist, um eine ganz strenge und directe Auflösung des- 
selben zu unternehmen, so müssen wir durch irgend eine der 
Sache angemessene Voraussetzung diese Auflösung zu er- 
leichtern suchen. Eine solche Erleichterung besteht darin, 
dass wir die zwey Zwischenzeiten der drey Beobachtungen, 
oder vielmehr die während diesen Zwischenzciten durchlau- 
fenen Bogen A" —A' und А — X sehr-klein annehmen. Se- 
tzen wir voraus, dass diese Grössen A"-—A', А-А, also 
auch die ihnen entsprechenden Grössen L"—L', L'—L 
der ersten Ordnung seyen, und suchen wir nun, welcher 
Ordnung die Grössen a, A, D, C, .... und (AD'—— A'B), 
(A" B' —A'B").... seyn werden. 

I. Sind XYZ die rechtwinkligen Coordinaten eines er- 
sten, & v'2' eines zweyten und &'v'2" eines dritten Punctes 
im Baume, so ist bekanntlich der sechsfache körperliche In- 
halt der Pyramide, welche zwischen diesen drey Puncten 
und dem gemeinschaltlichen Anfangspuncte dieser Coordi- 
naten enthalten ist, 

6P = 2' (Y&' —Xv")—2e" (Y& —Xwv)--Z (E v'— &'v' 
und wenn der erste dieser drey Puncte in der Ebene der X Y 
liegt, so ist Z==0 oder 
6Pzz(Yé"—Xv)—2a"(Y& —Xv). 
Substituirt man aber die Werthe 
E= 8Cosà und X—D Cos L 
v= Sin А Y=DSin L 
2 = ô Cotg x Z=DCotgP=o 
in dem vorhergehenden Ausdrucke von A, so erhält man 
EIKE KUN EEK ut) (У 67-Х) (YE—X и) 


Az à'à"D o'o" R. Sin z/Sin n” SinP 


FX 
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oder endlich, wenn тап р = p" =R = 1 annitnmt, 
A Sin r Sin z” Sin P=? CN EI ——Xw)—2"(Y& — Xv’). 

Daraus folgt, dass jede der oben eingeführten Grössen 
A,D,C,AÀ' . . . multiplicirt in die Sinus der drey in ihr 
enthaltenen Poldistanzen gleich ist dem sechsfachen Volum 
der Pyramide, deren Scheitel im Mittelpuncte der Sonne, 
und deren Basis das Dreyeck ist, welches die drey in ihr 
enthaltenen Orte des Planeten und der Erde an der Sphäre 
des Himmels bilden, wenn man die Halbmesser dieser Sphä- 
re gleich der Einheit nimmt. So ist also A Sinz' Sin z" Sin P 
gleich dem sechsfachen Volum der Pyramide zwischen der 
Sonne, der Erde in der I. und dem Planeten in der IT. und 
IIl. Beobachtung ; B Sin «Sin z” Sin P das sechsfache Volum 
der Pyramide zwischen der Sonne, der Erde in der I. und 
dem Planeten in der І. und III. Beobachtung u. Ё; und eben 
so ist endlich auch «Sin x Sin e Sin т" das sechsfache Volum 
der Pyramide zwischen der Sonne und dem Planeten in der 
I. LI. und IH. Beobachtung. 

Da wir nun A" —A', А-А, L'—L' . . als die Grüs- 
sen der ersten Ordnung angenommen haben, so folgt, dass 
auch die Grössen A, B, C, А’. . als Grössen der ersten 
Orduung zu betrachten seyn werden, während die Grösse 
a im Allgemeinen eine Grösse der dritten Ordnung vorstellt. 

Il. Um nun auch zu sehen, zu welcher Ordnung die 
Ausdrücke (А B' — A' B) zu zählen sind, so findet man durch 
Substitution 
АВ — A' B = Солт”. | Cotg т Sin (L'— L) Sin (А-А) ) 

— Gate Sin ER t 
+ Gotg z"Sin(L' — L) Sin (А — A) ) 
oder 
AB'— A'B = «Соя Sin (L'— L), 
oder da a der dritten und L'— L der ersten Ordnung ist, 
so muss der Ausdruck (A B'—A' B) und eben so (A'DB'—A' B") 

. zu der vierten Ordnung gezählt werden. 

III. Nach dem S. 54 angelührten Gesetze bewegen sich 
alle Kórper unseres Sonnensystems so, dass ihre Radii Vec- 
tores in gleichen Zeiten gleiche Räume oder gleiche ellipti- 
sche Sectoren beschreiben. Sind aber, der obigen Voraus- 

n* 
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setzung gemäss, die Zwischenzeiten der drey Beobachtungen 
nur klein, so wird man annähernd annehmen können, dass 
nicht die elliptischen Sectoren, sondern dass die Flächen der 
ebenen Dreyecke f (' f", welche zwischen diesen Radien und 
den geradlinigen Sehnen enthalten sind, den Zeiten propor- 
tional beschrieben werden, oder dass man hat 


Sehen wir nun zu, welche Folgen diese bloss genüher- 
“4 f’ 


ten Werthe von ;7 und раш die daraus zu findenden Werthe 
von $, ô und à" haben können. 


IV.Substituirt man diese Ausdrücke von 5 und ^i in 


der ersten der Gleichungen (C), so erhält man 
EN A: De 6" АЧ р)“ Ар 


Ae 1- . ———. — —; 


0 а 6 a nm 


und da in dieser Gleichung, ausser ö, alles bekannt ist, so 
könnte,man aus ihr den Werth von ö, und eben so aus den 
beyden andern Gleichungen (C) die Werthe von ö und ô” 
finden, wodurch allerdings schon sehr viel für die Auflösung 
unserer Aufgabe gewonnen wäre, Allein wir haben oben ge- 
sehen, dass die Grössen A’, A" . der ersten, und а der 
dritten Ordnung ist. Wenn daher die bloss genäherten Wer- 


H 4 


the von ep und 7, auch nur einen l'ehler der zweyten Ord- 


nung enthalten, so entstehen daraus, wie die letzte Glei- 
chung zeigt, für die Grösse д viel grössere Fehler der Ord- 
er в“ 

nung Null, so dass, wenn der Fehler in E oder ra auch 

nur z. B. als ein Differential der zweyten Ordnung angeschen 
werden kann, doch der daraus entspringende Fehler in ô 
schon als eine endliche Grösse betrachtet werden muss. Da 
sonach die Fehler der Hypothese in den daraus zu suchen- 
den Werthen von ö sehr vergrössert erscheinen, so sind 
diese Gleichungen (C) zur genauern Bestimmung der Grös- 
sen ô, ê' und ё" eigentlich nicht mit Vortheil anwendbar. 
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V. Anders aber verhält sich diese Sache, wenn man aus 
diesen Gleichungen (C) nur die Verhältnisse der drey Grös- 
sen б, б, 5" abzuleiten sucht. So gibt die erste dieser Glei- 
chungen, durch die zweyte dividirt, den schon oben ange- 
führten Ausdruck 
ò Af | (AB/—A'B) Df-L(A^B' —A'B^)D'f^. f 


b m nen ВВЕ Вр а Ви рие) f 
Da aber nach dem Vorhergehenden die Grössen В В’, 
B' B', B' B" der zweyten, und (A B' — A'B), (A" B' — А' В”) 
der vierten Ordnung sind, so wird, wenn man in der Sub- 
0^ 0 f“ РО 
stitution von — und T statt £7 und т selbst einen Fehler 


der ersten Ordnung begeht, der Ausdruck 


IE DD AUR AE DEE" v 


B'(BDg—B'D'g'-- B" D“ oi 8 
nur noch um eine Grösse der dritten Ordnung fehlerhaft 
A! £' 
B'o 
lerhaft ist, so dass man daher in der vorhergehenden Glei- 
chung den letzten Theil derselben, bey einer ersten Аппаһо- 
rung, ganz weglassen kann, ohne dass dadurch der Fehler 


seyn, während um eine Grösse der ersten Ordnung feh- 


der Hypothese in dem daraus geschlossenen Werth von 37, 


ША 
vergróssert wird. Wir haben daher zur ersten Bestimmung 
der Verhältnisse der Werthe von 5, ô und 5" die unserem 
Zwecke sehr angemessenen einfachen Gleichungen 

à А, ү 
gu TTB 


D NT) 


GE D 


$^ Cf 
8 SS TUT N 
in welchen man in einer ersten Näherung 
f 0' f^" p"! 
ET e und b = "a 


seizen wird. 


VI. Noch muss bemerkt werden, dass man an den Grós- 
sen ff f’, wenn bereits der Radius Vector г der mittleren 
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Beobachtung gegeben ist, cine kleine Verhesserung anbrin- 
gen kann. 
Ist nämlich „== 0.0172021 (S. 65), so hat man nach 

den ersten Gründen der Mechanik 

dx, pur enn, EDA 
— o und du "T ==о, 
wo dt das Element der Zeit bezeichnet. Allein nach. dem 
Taylor'schen Lehrsatze ist auch 

dai Dun dx 
xe х= жн aud акаш 


d ; dai 9° d? x 
x Y eon челге bar 
mit den analogen Ausdrücken für y y" und zz”. 
Ist also , wie zuvor, c die Neigung der Ebene der Bahn 
gegen die Ebene der x y, so hat man 
ч mo 59 0N 
21 COSC SK ya у = че (1— tJ 


und eben so 


k p LW 
2f Coscex'y—xy' = тр Drees )) (E) 
SM 


2f"Coscex'y—xy = Ke (з — w) 
wok —y'dx —xdy ist. 

4. $. Nach diesen Vorbereitungen wollen wir nun die 
Auflösung unserer Aufgabe vornehmen , und dazu die zweyte 
der Gleichungen (C) benützen. Diese ist 

af ë =BfD — B'f D' -B fD". 

Analog mit diesem Ausdrucke hat man auch für die drey 
Orte der Erde 

o—BFD-BF'D'-rB'"F"D*. 

Nimmt man dabey auch auf die Gleichungen (E) Rück- 
sicht, so werden von den beyden vorhergehenden Ausdrü- 


cken der erste 


BD! BDB Dg” NS 
eg N лн о, 1 2r? Js 


und da auch 


2 p2 


kg f 
2 Е Cosc qc (1—67 1815 
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so ist auch annähernd der zweyte jener Ausdrücke 
; w go" 
o = B D0- B" D” 0” — B’ D'9' (1 — Su) 

I. Eliminirt man aus diesen beyden Gleichungen die 
Grösse BD6-|- B" D" o” und lässt man die höheren Poten- 
zen von a’ weg, so erhält man 

2a 1 1ND' 
"TTD ( == Ti Бу = о.... 

Verbindet man diesen Ausdruck mit dem bekannten: 

r^-D'*-E$'QCosec' z' + 2D'ó' Cos(L' —A).... 
so wird man aus diesen beyden Gleichungen die zwey in 
ihnen enthaltenen unbekannten Grössen г und à' finden köu- 
nen, und dann ist nach den Gleichungen (D) 

Aug: 


A سے‎ Bg und 
CH! 
ô سس‎ Ger A. 


II. Kennt man aber ô und ё”, so kennt man auch r und 
т", so wie die Coordinaten xyz und x" y" z", welche den he- 
liocentrischen Ort des Planeten in der ersten und dritten 


Beobachtung angeben. Es ist nàmlich 


r =D’ -5 Cosecz +2D5 Cos (L —2) 
vis D'^-|-5" Cosec' a” 4-2 D" à" Cos (L А) 


x= Cos +4 D Cos L und x” == 5° Cos A” -+ D" Cos L” 
у==5 Sin 1# D Sin L y” =5" Sin А -H D” Sin L” 
z= ô Colg r z” = 8" Cotg r’. 


III. Kennt man aber diese Grössen, so wird man auch 

die Neigung n der Bahn gegen die Ecliptik, die Länge Q 
ihres aufsteigenden Knotens und endlich die Differenz 
(u”— u) der beyden heliocentrischen Längen des Planeten 
in der Bahn, oder, was dasselbe ist, die Differenz der wah- 
ren Auomalien oder auch der beyden Argumente der Brei- 
ten (S. 115) finden können, Es ist nämlich, wie man leich 
sieht, i 

x = r Cos u Cos Q—r Sin u Cosn Sin Q 

y= г Sin u Соѕп Cos Q -]-r CosuSin Q und 


z —rSinuSin n. 
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Entwickelt man die Ähnlichen Ausdrücke von x" y" z^in 
der zweyten Beobachtung, so erhält man nach einigen leich- 
ten Transformationen 

yz'—y'z-rr'Sin (u' — u) Sin n Sin Q 
xz'—x'z— rr^ Sin (0" — u) Sin n Cos Q 
xy" — x" y = rr" Sin (u" — u) Cosn. 

Die zwey ersten dieser Gleichungen geben die Grösse Q 
und гт" Sin (u' —u) Sinn, also auch, da rr" schon bekannt 
ist, die Grösse Sin (n^ — v) Sinn, und die dritte Gleichung 
gibt Siu (u' —u) Cosn, also findet man aus ihnen die drey 
Grössen Co! —u), Q und n. 

Б. $. Wir sind also durch das Vorhergehende in den 
Stand gesetzt, aus blossen Beobachtungen von drey geocen- 
trischen Längen und Poldistanzen eines Planeten die Radii 
Vectores r und г", und die Differenz der wahren Anomalien 
п*-— u der ersten und dritten Beobachtung wenigstens annä- 
hernd zu finden. 

Um aber aus diesen drey Stücken, verbunden mit der 
Zwischenzeit 6/ = t der Beobachtungen , die elliptischen Ele- 
mente abzuleiten (denn die beyden bereits gefundenen Ele- 
mente n und Q beziehen sich nur auf die Lage der Ebene 
der Bahn), wollen wir zuerst die Differenz der beyden excen- 
trischen Anomalien , die wir e und e" nennen, suchen. 


u'/— tu 


Т —h und die unbe- 


Sey die bekannte Grösse 


e'^— e 
kannte ; = 8. 
Ist aber, wie 8.56, a die halbe grosse Axe und ав die 
Fxcentricität der Bahn, so ist 
r= а(1 —# Соѕе); 


also auch 
e^! E e 


, Соѕ в). 


Aus den Gleichungen S. 56 findet man aber, wenn v 


die wahre Anomalie bezeichnet , 


гг = 2a (1 — e Cos 


NN SR node 
Sm, еше y re und 
2 2 r 
e a (1-- €) 


v 
Cos - = Cos - ——— 3 
2 2 r 
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3 u’ —u ту 
also ist auch, Ја h = = ist, 
y“ v v” Y 
os h = Cos — s- in — Sin - 
C Cos — Co ;FSin y Sin = oder 
Cosh. Vr" site 
mm == C0sg — Cos ТЕЗ): 
— " site, 
Substituirt man diesen Werth von є Cos in der 


vorhergehenden Gleichung , so ist 


Cosh. Vr r + Vr r“ Cos? h +2 a (2 a r — r’) 
Cos g = hz oder 


r-E r— о Cosh Cos g yrr” 
a- 2Sin^g S aD 
Ist aber t die Zwischenzeit zwischen der ersten und letz- 


ten Beobachtung und р = 0.0172021 , so ist (S. 56) 


|20 : e 

z =e" — e — & (Sin е" — Sin e) oder 
a: 

H 
pt е 4-е 


E Ee o =. 


oder, wenn man in dieser Gleichung den Werth von 


DM 
e Cos- 


2 

aus (Т) substituirt, E . 

pt rr“ 

а vcio Tr Sei 
oder endlich, wenn man auch hier den Werth der Grösse a 
aus (II) substituirt , 

. , EN Q,E8EM (2er —Sin2g ' 

m = (14 Sin 9) + (l+ Sin £) (CLE). . (III) 
wo der Kürze wegen gesetzt wurde 
r^ Fr 

ЗИМЕ AM \. 
14-21 == Є und m == (2 Cosh. Yr r“)? 


I. Die Gleichung (III) enthält bloss die unbekannte 


e 


Grüsse g — , und kann daher zur Bestimmung dersel- 


ben dienen. Um dieses bequemer zu thun, sey x= Din ig, 


also die Gleichung (III) 


Г 3 (2g—Sin 
m= (14-х) ° +(I+x)’ (E). 


2g—Sin2g y А 
Man setze X == wid бр © so ist, wenn man diesen 
if 


Ausdruck differentiirt , 


dX 
2(x—x) 774-5 — 6х) Х 
Setzt man also X = 4 (1 -+a xx’ p yx! 4p. .), so cr- 
hält man, wenn man diesen Werth von X und sein Diffe- 
rential in der letzten Gleichung substituirt, und die Facto- 
ren der gleichen Potenzen von x gleich Null setzt, 


6 8а 7 108 12 y 
Spo ficca gc aO NETT 
also auch 
á 4. 6x : 4.6.8x* 4.6.8.10x? 
LEN" qm E up 3.5.7.9 
Setzt man daher wieder 
1 
= eg j’ hat man 
4 10 - 
5 10 
Ec x— gt xi 


und aus diesem letzten Ausdrucke wird man für jeden klei- 
nen Werth von x die Grösse & leicht finden. Substituirt man 
nämlich«in ihm den vorhergehenden Werth von X, so er- 
hält man, wenn man die fünften und höhern Potenzen von 
x weglässt, 


&£— 0.057145 x 4- 0.055016 x --0.020542 x! . . (Ш) 


Unsere vorhergehende Ar ist aber 


Mae 2 
— $5 (x—E) 


m= (+x) ° Tu 


Setzt man also 


m س‎ т? 
mi 14-х а IE 
so wird jene Gleichung 
neca) gae. 
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е“ —e 


A 


П. Um daher die Grösse x = Sin’ + g = Bin" 


finden , wird man so verfahren: 


zu 


Da & immer nur sehr klein ist, so vernachlässige man 
in einer ersten Näherung diese Grösse & gänzlich und setze 


H 


m 
bier үн 
dann suche man y aus der Gleichung 
Du IN 
ڪڪ ڪڪ‎ ‚ү 
9 
Ls 
und x aus x = Sul ® 
Mit diesem Werthe von x suche man & aus 


E= 0.057145 x' | 0.035016 x' --0.020542 х! . . (3) 


m? 


und damit wieder Q aus der ve (4) 


und damit wieder y aus (1) und x aus (2), wodurch man ein 
verbessertes £ aus (5) erhält, mit welchem man wieder Q aus 
(4) und y aus (1), x aus (2) . . erhält, welches Verfahren 
man so lange fortsetzen wird, bis der neue Werth von & 
von dem unmittelbar vorhergehenden nicht weiter verschie- 
den ist. Kennt man so endlich den wahren Werth von x, so 
ist auch g aus der Gleichung x= Sin? +g bekannt. 

Die Auflösung der kubischen Gleichung (1) zu erleichtern, 
kann man, wenn man einen ersten genáherten Werth von 
y kennt, aus der Gleichung (1) den Werth von Q für zwey 
angenommene Werthe von y suchen, zwischen welche jener 
erste genäherte Werth von y fällt. 

Um dieses durch ein Beyspiel deutlich zu machen sey 
h = 51° 27'358" 32, logr = 0. 4282792, logr" = 0.4062035 
und t = 259.88477 Tage, so ist 
log m° = 9. 5530651 und 1 = o 08635659. 
Damit erhält man den ersten genäherten Werth von О 
Qz vei = 0.2451451; 
also auch aus (1) . . logy” = о.1722685 
(2). . . x = 0.0692775 
(5). . . č =0.0002551 
(4). . . Q =0.2450779; 
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und mit dem letzten, Werthe von Q wieder 
aus (1) . . . log y —0.1722505 

(2)... . x = 0.06529078 

Or, & = 0.0002552 
und da dieser Werth von & von dem vorhergehenden nicht. 
mehr verschieden ist, so ist x= Sin’ + g = 0 . 06529078. 

Die oben erwähnten zwey Werthe von Q sind hier 


Q ‚ logy’ 
0.245 о.1721887 
0.246 0.1727218 


wodurch die Auflösung der Gleichung (1) sehr erleichtert 
wird. 


e'—e 


6. $. Nachdem nun so die Grösse g = gefunden 


1st, hat die Bestimmung der elliptischen Elemente keine 
weitere Schwierigkeit. 
Man findet nämlich die halbe grosse Áxe a aus der Glei- 
chung (ТТ) oder aus 
2 (1-4- Sin? g) Cosh, Vr e^ 
Sin?g 


a= 
Den halben Parameter p findet man aus 
f rr^. y. Singh 
үр= gt 
P 


und die Excentricität e aus є? == з — 3» 


3 


Aus den Gleichungen S. 56 erhált man 
у-у (r^ — г) Sinh 


t = 


== ; 
2 Cos g. Vit r^ (r + r) Cos h 
UC 
c kennt, so kennt man auch 


und da man schon h — 


die beyden wahren Anomalien v und v", und daher auch die 
Länge D des Periheliums. 
Aus den Gleichungen des $. 4. III, erhält man nämlich 
das Argument der Breite u in der ersten Beobachtung durch 
Sin u = = 
roin 
oder wenn u nahe an до” oder 270^ ist, durch 
х Cos Q +y Sin Q 


Cos u = БЕ а S 


und dann ist die Lánge des Periheliums 
II—u-—v-- 9. 
е“ pe 


Die Grösse aber findet man aus der Gleichung 


d See ue 
r'—r-z2asSingSin ; 
2 


е е 


und da man bereits g = kennt, so kennt man auch 


e und е", 
Endlich ist die mittlere siderische Bewegung während 


pt 
der Zeit t gleich —7, und die mittleren Anomalien des Plane- 
ал 


ten in den beyden Beobachtungen 
M =e —e Sine und aom 
deren Differenz daher ebenfalls gleich Le seyn muss. 


In unserem Exempel findet man 
log a—0.4424661 log p —0.4596255 
£= 0.080768 П = 146" 053.6 
v= 289° 7 39”. 75 v"== 352° 2' 56". 59 
M= 207 441 55700  M'=355° 15 22". 49 


und die tägliche siderische mittlere Bewegung 
D 
7i7769,6755. 
а 2 


7. $. Die vorhergehende Auflösung kann nicht als eine 
ganz genaue gelten, weil ihr die anfängliche bloss genäherte 
Bestimmung von r' und ö aus den beyden Gleichungen des 
$. 4. I zu Grunde liegt. 

In der Ausübung, wo man von einem neu entdeckten 
Himmelskörper anfänglich bloss eine genäherte Kenntniss 
der Elemente sucht, wird man aber jene Auflösung meistens 
mit Vortheil anwenden können. Wer diesen Gegenstand wei- 
ter verfolgen und unter gewissen Bedingungen eine ganz 
strenge Auflösung des Problems kennen lernen will, wird 
sie in Gauss Theoria Mot. Corpor. coel. Duden, Hier mag es 
hinreichen, den Gebrauch der vorhergehenden Ausdrücke 
durch ein vollständiges Beyspiel zu zeigen. Wählen wir dazu 
folgende drey Beobachtungen der Vesta. 
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1807 mittl. Zeit Paris geoc.Lünge ^ geoc. Poldistanz 
24.À pril 9" 5' 165  Acig4 7 55.2 л==88° 22'556". 9 
29.April 845 42.2 V=ı7 44 21.5 z'— 88 до 17.4 

4. May 822 51.2 A 175 55 55.0 z'= 00.20 20 .8 
Für diese Zeiten geben die Sonnentafeln wahre Länge 


der O +20". 


L = 215° 42'55'.5 log D = 0. 0028540 
L'—218 55 22.4 log D' ——0.0054240 
L'—225 25 15.5 log D'= 0.0059670 


und daher 6 = 4.9055208 Tage 
8 —9.9795405 
0" = 4.9850197 
Damit fndet man nach §. 3 
log a = 5.5424727 
log А =7.6214048, log B= 7 . 9568504", log C= 7. 6514254 
log A= 1.6537450 , log B= 17.9651452", log C'=7 . 6756959 
log A'= 7.6808882, log B'= 7 . 9887417”, log C"=7 . 6956918 
Die beyden Gleichungen in $. 4,1. sind also 


1 


DER Sal —0.64835616— 0 
г'? — 1.0158930 — 0 . 1555219 6° — 0.0170896 5°”, 
wo die überstrichenen Zahlen schon Logarithmen sind. 
Aus diesen Gleichungen findet man (nach S. 57) 
logr = 0. 5477015 und log 6' = 0. 1590755 
und daher auch 
log ô= o0. 1286815 und log ё" = o0 . 1506780. 
Weiter geben die Gleichungen des §. 4, II. 
log r ==0.54883 log г" = 0.54676 
log x= 0.33748"  logx"= 0.55025" 
log y = 9.62437" log vi = 9. 72797" 
log z =9.44191 log z" = 9.45977 
Die Gleichungen in $. 4, ПІ. aber geben 
log (y ai y'z) == 8 . 50461 also auch Q = 102» 18 10" 
log (x z"— x" z) = 7 . 8435235" n= oi 8'15' 
log (x y' — x" y) —9.41707 u'—u- 5 250° 


Hätte man auf diese drey Beobachtungen die oben er- 
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wähnte genauere Methode der Theor. Mot. Corp. coel. ange- 
wendet, so würde man gefunden haben 


log r = o . 5480542, also jene Bestimm. zu gross um o . 00080 
log r'—=0.3463612 о . 00040 
u'-—u 5° 2' 14°, 8 0*. o' 15".2 

Suchen wir daher mit diesen verbesserten Angaben die 
elliptischen Elemente nach $. 5 und 6, so ist 


WII —u ү ү 


— 
= 


==1°51' 7". д0, t= 9 . 9705405 und da- 


h = 


2 


her (nach §. 5) 1==о. 9092 12d log m’ —6.5245749 und 
(nach §. 5, IL) Q = SS 777=0.000401299 


Die oben Kee kleine Tafel zwischen Q und y ist 


Q log y" 
0.0002 0.0002894 
0.0004 0.0003858 
0.0005 0.0004821 


so dass aus dem vorhergehenden Werthe von Q folgt 
log y’=0.00058705, 
m? 
x= 7; —l=0. 00015758, 
welches nahe & =o gibt, so dass man hat 


logx=6. 1975011 = log Sin’ : g oder 
ge — mur" 28 18". 66 


Mit diesem Werthe von g findet man aus §. 6 
log a = o . 5726028 
log p = 0 .5689094 
£ =0 . 0920261 


е“ -l- e 
; 30° 8' 24", 15 also e= 506° 42' 8". 47 


e"= 309 54 45.79 


UE v 
2, 73905! 52'0". 22 also v = 302° 20' 52". 85 


v'z505 25 7.65 
Міш. Anom. in der I. Beob. M = 310° 55 47". 105 
IL - - M'—515 58 35.827 


Differenz 2° 42'40'.722 =9768".722 
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oder mittlere siderische Bewegung in der Zwischenzeit 


Das Argument u der Breite in der ersten. Beobachtung 
findet man aus Cos u = апо Бине ` SE? „also mit dem vo- 
rigen Werthe von x, y, und Q , da logr = 0.5480542 ist, 

u — 88° 59' 4o" und daraus die Länge des Periheliums 
N=u—v-+ 9 240756 57”. 

Addirt man diese Lünge des Perihels zur mittleren Áno- 
malie M der ersten Beobachtung, so erhält man für die Zeit 
der ersten Beobachtung die mittlere Lànge des Planeten in 
der Bahn oder die Epoche gleich 

199° 52' AAT für 1807 April 24.57586651 mittl. Zeit Paris, 
Wir haben daher folgende Elemente der Vesta: 
mittl. Länge für 1807 April 24. 57866 - - 199° 52' 44" 


halbe grosse Axe a = = - - - - - - 2.55052 
halber Parameter p = - - - - = - - - 2.55855 
Excentricitäte = = - - - -- - - -~ 0.09205 
Länge des Periheliums П - - - - - - - 24058653 
Länge des aufsteigenden Kuotens Q - - - - 102 18 10 
Neigung gegen die Ecliptik n | - - - - - 7 8 15 
tägliche tropische Bewegung - - - - - - 979". 896 


8.8. Setzt man aber die Bahn des Körpers parabolisch 
voraus, so wird dadurch die Auflösung unseres Problems 
sehr erleichtert, da die Bestimmung der grossen Axe, die hier 
unendlich ist, wegfällt. Diese Voraussetzung ist, wenigstens 
in einer ersten Näherung, bey den meisten Kometen erlaubt, 
da ihre Bahnen gewöhnlich sehr excentrische, Ellipseu sind, 
und da diese Körper, wegen ihres schwächern Lichtes, mei- 
stens nur in der Gegend ihrer Sonnennähe von uns gesehen 
oder beobachtet werden können. Nimmt man nämlich die 
Abscissen x von dem Perihelium auf der grossen Axe und 
nennt man p den halben Parameter der Bahn und a die halbe 
grosse Axe, so hat man bekanntlich für die Ellipse 

рх? 


2 
Esch р х= 
у p = 


und iür die Parabel 
y —2px. 
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Aus diesen beyden Gleichungen folgt, dass die Differenz 
der Quadrate der Ordinaten y in der Parabel und in der 
Ellipse gleich 
рх" 
а 
oder, wenn e die Excentricität der Ellipse bezeichnet , gleich 
(1 س‎ e”) x 
ist, und dass daher die Ellipse der Parabel für denselben Pa- 
rameter um so näher kommt, je grösser die grosse Axe, und 
je grösser die Excentricität e ist, und dass endlich dieser 
Übereinstimmung beyder Curven in der Nähe des Perihe- 
liums, wo x sehr klein ist, am grüssten seyn wird. 
I. Ehe wir aber an die Auflösung unserer Aufgabe gehen; 
wird es gut seyn, zuerst einige Ausdrücke der Parabel zu ent- 
wickeln, die uns bey jener Auflösung von Nutzen seyn wer- 


? 


den. 
Nennt man r den Radius Vector, v die wahre Anomalie 


vom Perihelium und p den lialben Parameter der Parabel, so 
ist die Gleichung dieser Curve (S. 63) 
P 


r= Gu ET 


2 
für eine zweyte Beobachtung ist also auch 
аР. 
2 Cos? X? 
2 


Diese beyden Gleichungen geben sofort 


H 


т = 


1 2 
Sin - А 
ы setzt 
oder, wenn man їр = d 2 
2 ۷ РЕ 
2r 
у — ү 
Cotg 


Ріс erste Gleichung aber gibt 


{ з Ee 
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v? т 
p' Co, 


so dass man also durch die beyden letzten Ausdrücke die 
Grössen p und v finden kann, wenn man r, г und v' —v 
kennt. 

П. Für die Ellipse bat man, wenn u die excentrische 
Anomalie bezeichnet (S. 56) 


: a م‎ 
Cos v= 7 (Cosu — £) und Siny=7 Va — ғ. Bänn: 
also auch 
x r’ Cos (v — v’) == a? (e— Cos u) (s — Cos u’) 
- a’ (1 — €) Sin и Sin u. 
Nennt man aber k die geradlinige Sehne zwischen den 
Endpuncten der beyden Radien r und г, so ist 
k? = r+ r? — 2r r' Cos (у — v), also auch 


uw — u ш’ 4 u 


К = 4а? Sin’ e (1 — £ Cos? F оао 00) 
Es ist aber (S. 65 und 141) 
P واوو کو‎ also auch 
a2 
Р 0) оаа аа Ra 9) 
2 2 


au 


Endlich ist 5 — 1 —sCosu oder 


upu u/—u 
Cos ; 
2 


r'-]-r—2a—2a«Gos 


das heisst, wenn man der Kürze wegen y = 2 a —r' —r setzt, 
ai u y 


— 


е Cos CI E 


u/—u? 
за Cos 


2 
2 


а tu 


und wenn man diesen Werth von & Cos in (1) und (2) 


2 
substituirt, wo fest —t die Zwischenzeit der beyden Be- 
obachtungen ist, 


(5) 


SS? u’ — u 1 — Cos {u — u) 
Es ist aber tg‘ EE IE PT Wd 
т + Cos(n'— u) 
u/—u 1 + Cos(w — u) 
Cos? == 1 
2 2 


also ist auch die erste der Gleichungen S" 


CE 
PICS Cm Cos? (uU — u) 


oder auch 


Cos (u' — u) = GG - 
Kv E- 


Setzt man daher 


y+k Е : 
= Cosa und "3a = Cos 9, so ist 


E 


rtt 23] 


2 —- 


2a 


Cos (u' — u) = Cos a Cos £ -H Sina Sin = Cos (a —(8) , 


und daher 


y—k ҮКЕ 
u —u = f — a = Arc Соз ——— — Arc Cos 
und überdiess 
u/—u B—a Sing — Sina 
VE s е ^. CosB4- Cosa 
—k -+k 
Sin Arc Cos U Sin Arc Cos Y 
2a 2a 
Se y—k ` yk ` 
2a 2a 
und daher auch die zweyte der Gleichungen (3) 
5 = B—a 
=. Ty oder 
аз 
Û y—k y+k 
= АО ee: — Arc Gos ^— 
SEN 2a 2a 


=k " у К 
—+- Sin Arc Cos E 


2i 


К 7 
— Sin Arc Cos 


ПГ. Um aus dem letzten Ausdrucke gd die трее 
a^ 
ж 


AO 
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den analogen für die Parabel abzuleiten, wird man in ihm 
den Werth von a unendlich gross, also 


y+k y—k 
Cos a = und Cos 8 = 
2a 
gleich der Einheit annehmen, und e — Ѕіпа== 5 Sin! a setzen. 
k +k 


3 . y 
Es ist aber a = Arc Cos U und Sin a = Sin Arc Cos A 
also geht die Gleichung a— Sina = Sin?a in folgende über 


ED? . +k 
ArcCos x 1 Sin Arc Cos it سے‎ 


+ 
= $ (1 — Cos? Arc Cos y 2): o 
un), 


Б ж Ge) 


da man nämlich SC 
("+r—k)\’ ар (т-с —k)* 
ا‎ dut و‎ 2a 4a? 


(‘+r —k) 
— Fer вае 
Ganz oben so findet man auch 


Ls y—k Fr KN} 
— Sin Arc @ =; ( ڪڪ‎ 
A 2a 


Arc Cos u 


und daher hat ınan für den gesuchten Ausdruck in der Pa- 


rabel 


a 


3. A 
Guo = (r'r 4k) —(r-pr—k). 

9. $. Nehmen wir nun wieder drey beobachtete geocentri- 
sche Längen A, Л, A’ und Poldistanzen т, x’, r“ an, und su- 
chen wir daraus die Elemente der Bahn unter der Vorausse- 
izung, dass diese Bahn eine Parabel ist. 

I. Mit der S. 129 angenommenen Bezeichnung von 

A = Cotg r' Sin(L' — A") — Cotg z” Sin(L' — A7 und 

C' = Cotg x Sin (L' — X’) — Cotg si Sin (L’—A) 
suche man 

с 
ш == 2767 und ô zunn 
so findet man, analog mil S. 155 
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г? == D’ 440° Ооѕес' т 4-2 0 5 Cos („—А) . . . m) 
p" — D”*{ m’ ô’ Oosec’ л" -H2 mD" 8 Cos(L" А). (2) 
und für die Sehne k zwischen den beyden àáussersten Beob- 
achtungen 
Kiel ЧЕ (у y 4 007—0)" oder 
k’ z=r° -p r? — 2 m ô’ [Cos (A — A”) -+ Cotg z Cotgr”] 
— 2 m D ô Cos (a” — L) — 2 D” ô Cos (А — L”) 
—2DD"Cos(L—L") . . . . . . 6) 
Endlich hat man noch, wenn 9 die Zeit zwischen der 
ersten und dritten Beobachtung bezeichnet und 
p= 0.017202 ist, 
3 A 
баб = (r 4r Kk) (Hark) . . . . (4 
Diese vier Gleichungen (1) . . (4) geben (nach S. 57) 
die Grössen r t" à und k, also auch ò’ = in ô. 
П. Daraus findet man die heliocentrischen Längen 11” 
in der Ecliptik und die heliocentrischen Poldistanzen p p^ 
durch folgende Gleichungen 


r Sin p Cos (L —1) = ô Cos (L —2) -+ D i 

rSinp Sin (0—1) = ô Sin (L—2) £) 

r Cos p = ô Cotg хт \ 
und durch 

r” Sin p" Cos (L'" —]") = 5" Cos (L" —a") 4 D" | 

i Sinp" Sin (L" — I") = ә” Sin (L/ —a") ` 

r” Cosp" = 8” Coig r" ] 

Ist 1" el, so ist der Komet retrograd. Die Übereinstim- 
mung der hier erhaltenen Werthe von r und r" mit denen 
in (I) wird zur Prüfung der Rechnung dienen. 

III. Nennt man dann Q die Länge des aufsteigenden 
Knotens der Bahn in der Ecliptik und n die Neigung dersel- 
ben gegen die Ecliptik, so ist 

tg n Sin(I— 9) = + Сор 
tg u Sin (1'— 9) = + Cotg p" oder 

ignSin (1— Q) = + Cotg p 

+ Cotg p^ F Cotg p Cos (I^ — 1) 
Sin (1 — 1) 


tg n Cos (1 — Q ) = 


das untere Zeichen, wenn die Bewegung des Kometen rück- 


gängig (von Ost gen West) ist. 


IV. Sind danu u und u” die Argumente der Breite in 
den beyden äussersten Beobachtungen, so ist 


tg (1 — Q) ^e AN, 
Ter E le aT, 
t Cos n : Cosn 
wo u und u” in demselben Quadranten mit (| — 9) und 
(l'— 0) genommen werden müssen. Also kennt man auch 
u’ —u = v" — v oder die Differenz der beyden wahren Ano- 


malien. 
V. Ist dann II die Länge des Periheliums und v die 


wahre Anomalie in der ersten Beobachtung, so ist 
v= u+ Q — П, also auch (S. 146) 


8 ut Q- ` 1 
зык лену 
2 1 


ut Q— H 
\/*.5 ي‎ E V =r © 
2 уу م‎ 
p Sin = ү” 


aus welchen beydeu Gleichungen man Л und den halben 


© 
Ki 


Parameter p findet. 
VI Endlich ist die Zeit T des Durchgangs des Kome- 


ten durch das Perihelium 


ue 


2 v v 
T = Zeit der 1.Beob.+ 7, CR +5165) oder 


2p 
3 

4 "рл Ж SH 

T= Zeit der IM. Beob. 3 (tg у + 7) 
die oberen Zeichen, wenn bey directer Bewegung u + Q >H 
oder wenn bey retrograder Bewegung ur 9 <I. 
Die Übereinstimmung beyder Werthe von T wird zur 

Prüfung der ganzen Rechnung dienen. 

Ex. An dem zweyten Kometen von 1815 hat man fol- 

gende Beobachtungen in Göttingen gemacht: 
1815 ml, Zeit scheinb. R. scheinb. Poldistanz, 


Göttingen 
April 135025. 271! 7 19.9 84" 2525.5 
14. 15 7 36 266 44 5.5 go дә o.8 


21. 14 25 0 256 $919 5 102 57 56.0 
Sucht man daraus nach S. 29 die Länge à und die Di- 
stanz т des Kometen von dem Pol der Ecliptik, so ist 


151 


Zeiten... 7.55002 А = 271° 16' 58" т=бо 58 o 
14.54694 X = 266 27 22 я'==67 7 43 
21.59951 А”— 256 48 8 т"=8о 6 48 

und für dieselben Zeiten hat man 

L = 197° 4741" log D = o. ooogı 
І’ = 204 38 45 log D' = 0.00175 
L” = 211 51 25 log D'— 0.00260 
Damit findet man 
aus (ФУУ. log m = 9.75799 
log ó —9.80364 logr = 0.15900 
log &'==9.56165 log r'— 0.11070 
aus (IDe. l= о 4 22 l = 225° 6'55” 
=, p'— 87 10 32 
logr= 0.096 logr”= o.11068 
und der Komet ist retrograd 


aus (III). ..... Q = 42^ 40' 8" 


п=81 i5 
aus ОУ) u ==105° 2'59" 
u"— 1802 51 24 
usqve И==197° 57 51" 
log p =0.58572 
aus (VI)...... T= 7.5504 41.968 — 49.518 


q'—21.59o + 27.918 = 49.517 
Im Mittel Zeit des Perihels 49.5175 April 
5o 
19.5175 May. 
Wir haben daher für die gesuchten Elemente 
Zeit des Durchgangs durch das Perihel 1815 den19.5145 May 


Länge des Perihels . . . . 197957 52 
Länge des aufsteigenden Knotens 42 4o 8 
Neigung T. с. „А буїї & 


Malber Parameter . . . . 2.45063 
Bewegung retrograd. 
10. $. Einfacher wird die Auflósung dieses Problems, 
wenn man die Balin des Planeten als kreisfórmig vorausse- 
izen darf. 
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Ista der Halbmesser dieses Kreises nnd substituirt man 
die Werthe von 
x= p Sin т 0052 -+R Cos L 
y=p Sinz Sin A-4-R Sin L 
z= pÜosr 
in der Gleichung x Fy + z’ =a’, 
so erhält man 
p Va! — (В*—А')— А; 
wo А =R Sin z Cos (L —2) ist. 
Eben so erhält man für eine zweyte Beobachtung 
y — VETE AS). A, 
wo A'= R' Sin r Cos(L' —2A^) ist. 
Heisst wieder k die Sehne, welche die Endpuncte der 
Halbmesser in den beyden Beobachtungen verbindet, so ist 
kî = (X —x (у — 3) 4e G'—2)* oder 
К 222a'—2pp' (Sin z Sinz' Cos (4 — A) + Cos х Cos x") 
— 2p R' Sin x Cos (L' —2) 
— 2p R Sin z/Cos (L —2A^) 
— 2R А Cos(L — 1). 
Ferner hat man für dic Fläche s des Kreissectors zwischen 
den beyden Beobachtungen 


4 5 
m ШП 7, 
в = a° Arc Sin 775 


0.0172021 A А 
und wenn р = er == 5548". 1866 ist, 


sl рі. үа; 
also ist auch, wenn man beyde Werthe von s wieder gleich 


setzt, 


Die vorhergehenden Gleichungen enthalten nur die un- 
bekannten Grössen a p und р. Um sie daraus zu bestim- 
men, kann man so verfahren. 

I. Scy А = R Sin r Cos (1, — X), A'— R'Sinz' Cos (L'—A) 
R = 2 R'Sin z Cos(L'—2), R'— 2 RSin z/Cos(L—A) 

ig C = Cos (A. — A^) tg r. 
Hat man diese bestándigen Hülfsgrössen berechnet, so 
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findet man in einer ersten Hypothese mit einem angenom- 


menen Werthe von a die Grössen m m' p р und К aus den 


Gleichungen 


Sing =: VR A7 Sin m=} МВА А”, 
р==а Cosma А р =a Cos m' — A’ 
a Т , Cos п Cos (C— r’) v 
k? = 2а? —2рр — cum DP В р 


—2RR' Cos (L — L^, 
und wenn der so gefundene Werth von k der Gleichung 
E — Sin t eso 
газ 

nicht genügt, so wiederholt man mit einem zweyten Werthe 
von a die Berechnung von m m’ p р k, wodurch man end- 
lich nach der bekannten Methode (S. 57) den wahren 
Werth von a, welcher der letzten Gleichung entspricht, 
findet 

Kennt man so a, p und p', so findet man die heliocen- 
trische Länge und Breite aus 


Cos p = ^ Cosa Beie: ils л), 


а Өр 


Cosp' = Cose Sin (L'I) = ET gin (Пил), 


a Sin p’ 
und daraus die Länge Q des aufsteigenden Knotens und die 
Neigung n der Bahn durch die Gleichungen 
tgn Sin (1 — Q) = Cotgp, 
Coig p/ — Cotg p Cos (l — 1) 
Sin (I — I) " 

Ex. Wenden wir diese Auflósung auf die zwey ersten 
in $. 7. gegebenen Beobachtungen der Vesta vom 24. und 
29. April 1805 an, so hat man 

t—4.9850197 
logA—9.8807012 log B=o. 1492157 
log A'= g9. 8457471 log B'=0 . 1797447 
G = 78° 2254". 97 
log YR’—A’—=9.8197078 log VR? — A” = 9 -8598422 
2 Cos п Cos (C — x) 
log Cos C 
aR R' Cos (L — L) —2.0218832. 


ig n Gos (1— 9) = 


= 0.3010147 und 


154 
Ist dann in einer ersten Hypothese a — 2, so findet man 
m= 19^16' AAT, 8 ml == 21°15 42".2 
logp= 0.0523567 logp' = 0.0656700 
k’ = 0.005 


E 
lo = 8. 1759285 


log Sin — B. 0690 


"o. LL. 
Fehler 0.0047286. 
Ist für eine zweyte уро зе a= 2.2, 50 isl 
m = 17° 27 51”. 85 m’ = 19' 15 0. 14 
log p = 0. 1267106 logp'— 0.1387286 
k = 0.0033423 


k 
log эл = 8.1185700 


рі 
log Sin 75 = 8.1185717 


2a» m __ ыман" 
Fehler 0.0000017 


Daraus folgt verbessertes a — 2.2000755 und daraus 
log p =0.1267575, logp' = o. 1587549. 
Mit diesen Werthen von a, p uud p' erhält man 
1= 1901°12' 391 loro o d 58.9 
р= 82 54 26.1 pz 82 56 26.9 
n4 45" 
Q = 107° äi 17". 8. 

Die Neigung ist (vergl. S. 144) genau genug, die Kno- 
tenlinie aber weicht von der wahren beträchtlich ab, weil 
das Argument der Breite nahe an 90° ist, wo sich der Kno- 
ten nicht genau bestimmen lässt. 

11. $. Setzt man endlich für sehr nahe Beobachtungen , 
in einer ersten noch unvollkommenen Näherung, die Bahu 
des Koincten als geradlinig voraus, so wird man die S. 120 
gebrauchten Grössen f, f', f" als die Flächen der geradlini- 
gen Dreyecke betrachten, welche zwischen der Tangente 
der Bahn d. h. zwischen der Bahn selbst und den Radien 
der drey Beobachtungen enthalten sind, und da alle diese 
Dreyecke eine gemeinschaftliche Höhe haben, weil ihr ge- 
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meinschaftlicher Scheitel in dem Mittelpuncte der Sonne 
sicht, so werden sich die Flächen dieser Dreyecke wie ihre 
Grundlinien verhalten. Da aber die Bewegung in einer gera- 
den Linie während einer kurzen Zeit als gleichförmig voraus- 
gesetzt werden kann, so verhalten sich diese Grundlinien, 
also auch jene Flächen, wie die Zwischenzeiten 8, 6', 0" der 
Beobachtungen. Behält man daher die oben S. 129 eingeführ- 
ten Bezeichnungen bey, so erhält man ô und ô” sofort aus 


den beyden Gleichungen 
@' A'D’ 0" A” р” AD 


Ka eu! otc ER їз „чоё 
g C 

Al – === 
gr A‘ 


Kennt man so 6 und 9", so hat man 
x =ò Cos A 4- О Cos L und x" = à" Cosa” 4- D” Cos L” 
y=58in?--DSinL y” = ô" Sin A" --D"Sin L^ 
z = ô Cotg x z" =ô" Coig r” 
und daraus erhält man Q und n durch die drey letzten Glei- 
chungen des §. 4, III. 

Ex. Wenden wir dieses auf die S. 142 gegebenen drey 
Beobachtnngen der Vesta an, so hat man mit den bereits 
oben angeführten Werthen von A, А’, A” und C' 

logö = o.169o201 und log à" = о.1910246; 
daraus folgt 
х= — 2.50534 x" = — 2.27607 
= — 0.40769 y” =— 0.51908 
log z= 9.40225 logz"—9.40012 
y'z—yz'-—-——o.o5442 
xz"—x'z-2— 0.00545 
xy” — x" yz-l-o.26075 
also Q =99° o' 15" und n= 7° 29 22". 

12. $. Noch muss bemerkt werden, dass die geocentri- 
schen Beobachtungen , wie sie von den Astronomen gewöhn- 
lich angegeben werden, in Rectascension und Declination 
ausgedrückt und bloss von der Refraction corrigirt sind. Man 
wird daher diese Beobachtungen (nach $. 29) zuerst mit der 
scheinbaren Schiele der Ecliptik (S. 77) auf Länge à und 
Distanz x von dem Pole der Ecliptik bringen. Zu dieser 
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Länge А wird man die Grösse -[- 16". 78 Sin Q ( setzen , um 
sie von der Nutation (S. 45) zu befreyen. Die Nutation der 
Poldistanz æ ist Null. Zu den aus den Sonnentafeln genom- 
menen Längen der Erde aber, wo man die Nutation 
(Taf. XIV) ganz weglässt, wird man die constante Aberration 
-]- 20". 255 (S. 88) setzen, und diese Grössen 
A-H 16”78 Sin Q ( und L-1 20" 255 

sind es, die man in den vorhergehenden Ausdrücken unter 
den Zeichen А und L versteht. Eigentlich sollten die Grös- 
sen A, x und L noch von der Aberration und der Parallaxe 
befreyt werden; da aber dazu die Kenntniss der Entfernung p 
des Körpers von der Erde gehört, die hier noch unbekannt 
ist, so wird man bey einer ersten genüherten Bahnbe- 
stimmung die zwey letzten Correctionen bequem ganz über- 
gehen. Ist aber, aus vorhergehenden Rechnungen , bereits 
ein genäherter Werth von p bekannt, so wird man zu der 
beobachteten Länge oder Poldistanz, um sie von der Aberra- 
tion zu befreyen, noch die Grösse + 0.00571 mp hinzusetzen, 
wo m die tägliche Zunahme der Länge oder der Poldistanz 
in Secunden ausgedrückt ist. (S. 87.) Um oben so die beob- 
achteten Orte des Planeten von der Parallaxe zu befreyen , 


wird man der beobachteten Länge die Grösse 
Sin B Siu (L — А) 
© Sin z 
und der beobachteten Poldistanz die Grösse 
-+5 (Sin B Cos т Cos (L —2) — Cos D Sin x) 
hinzusetzen, wo L und B die Lange und Distanz des Zeniths 


von dem Pole der Ecliptik bezeichnet. (S. 98) 


Vorlesung ХШ. 


Verbesserung der schon nahe bekannten Elemente. 


1.6. Die in der vorhergehenden Vorlesung aus drey 
geocentrischen Beobachtungen erhaltenen Elemente der Balin 
werden im Allgemeinen aus drey Ursachen noch einer oft 
nicht unbedeutenden Verbesserung fähig seyn. Denn erstens 
werden die Beobachtungen selbst, wie alle Menschenwerke, 
nicht ganz fehlerfrey seyn , zweytens werden diese Fehler bey 
kleineren Zwischenzeiten der Beobachtungen (und solche 
musste man oben der Schwierigkeit der Auflösung wegen 
voraussetzen) einen desto grösseren Einfluss auf die daraus 
abgeleiteten Elemente haben, je kleiner diese Zwischenzei- 
ten selbst sind, und endlich drittens ist die oben gegebene 
Auflösung des Problems, wie wir gesehen haben, nicht di- 
rect oder streng, sondern nur genähert, und daher aus die- 
sem Grunde wieder neuen Fehlern ausgesetzt. 

Um sich zuerst die möglich sichersten Beobachtungen 
zu verschaffen, berechne man mit den aus Vorl. XII. schon 
nahe bekannten Elementen die geocentrischen Orte für meh- 
rere auf einander folgende Beobachtungszeiten, so wird man 
die Unterschiede dieser berechneten und der in der That 
beobachteten Orte in dem Laufe mehrerer Tage als constant 
oder doch als der Zeit proportional annehmen können. 
Seyen 2. B. für die Zeiten t, t', t”... die beobachteten Längen 
oder Poldistanzen a, a'a"... und die für dieselben Zeiten aus 
den Elementen berechneten Längen oder Poldistanzen a-j-5, 
a J- 9, a" F-8" . . so werden die Grössen à &'5" , . als die 
Folgen der fehlerhaften Elemente angesehen werden können, 
wenn die Beobachtungen selbst als richtig vorausgesetzt wer- 
den. Sind daher diese Grössen ð, ö', 0^. . . nahe constant, 
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84-3: 4-9" + ete. . 
UI n Boop der wahrscheinliche Fehler eines 


jeden einzelnen dieser aus den Elementen berechneten geo- 


so wird J= 


centrischen Orte seyn, und man wird daher für die wahren 
geocentrischen Längen oder Poldistanzen für die oben er- 
wähnten Zeiten annchmen 

а 4-5 — A für die Zeit t 

ai LN = - - t 

ai Lil - - tuf 
und die auf diese Art corrigirten Beobachtungen wird man 
den nun folgenden Untersuchungen zu Grunde legen, wo- 
durch daher die erste der oben angeführten Fehlerquellen , 
so viel möglich, vermieden wird. 

2.$. Um aber auch den Folgen der zwey übrigen Feh- 
lerquellen zu begegnen, wollen wir zuerst drey in der Zeit 
sehr entfernte und nach $. ı bereits verbesserte Beobachtun- 
gen zu Grunde legen. 

Für die beyden äussersten Beobachtungen suche man aus 
den bereits nahe bekannten Elementen die curtirten Distan- 
zen des Planeten von der Erde oder die Grössen ô und Ar, 

Mit diesen Мегер von à und ô” findet man 1 p und r 
aus 

r Sin p Cos (L —1) = ô Cos (L —4) + D 
rSin pSin (L, —1) == Sin (L —2) 
r Cos p = ô Cotg r 
und eben so 1”, p" und г”. Daraus aber findet man Q und n 


aus 
tgn Sin (I— 9) = Cotgp, 
Cotg p^ — Со p Cos (I^ —1 
tg n Cos (I— 0)— EM Im 
und endlich u und u” aus 
:0—9) ` s tg l^ 0) 
و‎ Ln BU EE Coru* E 
Da sonach r, r' und u” —u bekannt ist, so kann man 


aus diesen drey Gróssen alle übrigen Elemente der Bahn 
(nach Vorl. XII. $. 5 und 6) suchen, und diese neuen Elte- 
meute werden jene zwey äussersten Beobachtungen genau 
darstellen, wenn auch die anfangs angenommenen Wertlie 
von ð und ô" fehlerhaft sind. Mit diesen neuen Elementen 
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berechne man jetzt auch den geocentrischen Ort M. für die 
dritte der oben zu Grunde, gelegten Beobachtungen (wo М 
diese berechnete Lünge und auch die Poldistanz bezeichnet). 
Ist dieser berechnete Ort M dem in der That beobachteten 
geocentrischen Orte in der dritten Beobachtung nicht schon 
nahe gleich (in welchem Falle die ersten genäherten Elemente 
auch schon die wahren wären, bey denen man daher auch 
stehen bleiben könnte), so wiederhole man das ganze so eben 
angezeigte Verfahren mit andern Werthen von ô und 9", die 
wir ö4-dö uad 8° nennen wollen (wo also die curtirte Di- 
stanz 8” der dritten Beobachtung dieselbe, wie in der ersten 
Hypothese ist), und suche mit diesen aus 54-94 und 8" ab- 
geleiteten Elementen wieder den geocentrischen Ort M-[-d M. 

Gauz eben so suche man endlich noch in einer dritten 
Rechnung mit den Grössen 5 und ö°-}+-d à" die Elemente und 
daraus den geocentrischen Ort M+ dM", 

Da nun die Grössen d à, d ё", d M und d M" nur klein 
seyn werden , so kann man annehmen, dass in einer vierten 
Hypothese, für welche man jene curtirten Distanzen gleich 


ö-+-x.d ô und Arte, dai 


annähme, der aus dieser Annahme berechnete geocentrische 
Ort in der dritten Beobachtung gleich 


M 4-x.d M 4- y. d M" 


seyn wird. Ist daher N der in der That beobachtete geo- 
centrische Ort dieser dritten Beobachtung, so hat man 


M-+x.dM-+y.dM’=N, 


und da sowohl die geocentrische Länge, als auch die geo- 
centrische Poldistanz eine solche Gleichung gibt, so wird 
man aus diesen beyden Gleichungen die Werthe von x und y, 
also auch die wahren curtirten Poldistanzen der zwey äusser- 
sten Beobachtungen oder 5 4-х. und ö’+y.dö” finden, 
aus welchen man dann die wahren d.h. diejenigen Ele- 
mente berechnen kann, welche allen drey Beobachtungen 
vollkommen entsprechen. 

I. Dieses Verfahren lässt sich auch auf mehr als drey 
Beobachtungen ausdehnen. Sucht man nämlich in der ersien 
Hypothese durch die aus ô und 9" abgeleiteten Elemente die 
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geocentrischen Orte einer dritten, vierten , fünften Beobach- 
tung, die M, M', M" . . heissen sollen, und sind eben so 
die berechneten geocentrischen Orte in der zweyten Hypo- 
these 
M-r-dM, M+dM, M-+dM,. 
und in der dritten Hypothese 
M-+dM", M+dW,M--dM',. 
so hat man, wenn N, N,, N, . . . die in der That beobach- 
teten Orte sind, für die geocentrischen Längen sowohl als 
auch für die Breiten folgende Gleichungen 
M-+xdM+ydM"—=N 
M. 4-x d M, 4- y d M" =N, 
MLsdM Ad M —N,... 
deren Anzahl 2 n ist, wenn die Anzahl der Beobachtungen 
selbst gleich n ist, und aus diesen Gleichungen wird man 
daun nach den bekannten Methoden die svahrscheinlichsten 
Werthe der beyden Grössen x und y bestimmen. 

3. $. Suchen wir nun die Änderungen, welche kleine 
Fehler der Elemente der Bahn in der geocentrischen Länge 
und Breite der Planeten hervorbringen. 

Beliält man die früher angenommenen Bezeichnungen 
bey, wo u das Argnment der Breite und k die Länge des auf- 
steigenden Knotens ist, so hat man (S. 118) 

x— X =p Sin я Cos (A — k) =r Cos и — R Cos (L — k) 
y —Y =p Sin z Sin (А — k) =r Sin u Cos n — R Sin (L — k) 
z — Z = p osx = rSin u Sin n. 

Differentiirt man dic ersten Ausdrücke von x — X, 
y— Y, z— Z in Beziehung auf А —k, я und p, so erhält 
man, wenn man d р eliminirt, 

Wie es ey Cos (А — К) — dx Sin (А — k) 


eSinn Ы 


dx d y dz | 
Së enee Go Our) Cosi in Ie 5 Sin x 


Nimmt man also den Ort der Erde als fehlerfrey an, 
sn hängen die Coordinaten x y z bloss von den vier Grössen 
u,r,n und К ab, und wir werden daher die partiellen Dif- 
ferentialien dieser Coordinaten in Beziehung auf diese vier 
Grüssen zu nehmen haben. Es ist aber 
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у“ SIE (F) sin ak) 


Siu 7 
Sin u Cos n Cos (À — k) — Cos u Sin (А —1) 
= p Sur К 


AA 
f 


Setzt man der Kürze wegen 
tg (A — k) 
tg p zz: Corn 


so ist 
ал Siu О —\ ) Siu (o — u} 


С Fs Ca e Siu nSiuo ' 


und eben so erhält man 
m r Sin (À — k) Cos(o — u) 


, 


Nuts pSiur Sing 
dà R Cos (L — А) 
= PE. SER und 
din ` r Sin u Sin n Cos (AÀ — k) 
ibn Эш = р Siur 


Lben so ist ferner 


"da R Cos Соз (I, — А) 
бе SC rp ч 
und wenn sw i (А к) ig n ist, 


deum 


(==, Siu n Cos (л — k) Cos (p — u) Sin (4 4- z) 
dB Sin (e — u) Cos (ф 4-7), 


СЭР — Cos я Sin (L —2), 
RT u Cos r Siu u Cos u Siu (p+ r) 
LG ` pOosy 


Man hat daher 
Ir d à 
dA- k: Э dr} (С) du 
€ À dà 
c (55) dk- m) da und 
doc - ua VIT 
ct: € n dk (2) dn 


und in diesen Gleichungen müssen noch die Grössen dr uud 


IR 11 
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du durch die Variationen der Elemente der Bahn ausge- 
drückt werden. Ist a die halbe grosse Axe, ae die Excentri- 
cität, v und m die wahre und mittlere Anomalie, Л die Län- 
ge des Periheliums, 8 die tägliche Bewegung des Planeten in 
mittlerer Länge, M diese mittlere Länge selbst für irgend 
eine Epoche, die t Tage vor der gegenwärtigen Beobachtung 
vorausgeht, (folgt die Epoche der Beobachtung nach , so ist 
t negativ) so hat man, da 

3 2adg 
0.a’ —0.017202 ist, d a= — 3, und überdiess 
u=v-+-N—k, also auch du-dv--dzr—dk 
m-—M--t6—11---- du=dM-+tdo—dT. 


Allein die Grössen dv und dr haben wir schon oben 
2adg 
; urch dm, de un а کے سے‎ ausgedrückt. 
S. 57) durch d d d d Se g 


Setzt man nämlıch 


ae Sin v a? 
E 5 Q=zVı-r, 


V Ce 
(2 4- Cos v) Sin v 


R= йа — und S= a Cos v, so ist 
— © 


sr 
dr=—z,-d6+P.dm—S.de, 


dv=Q.dm--R.de, also auch 
du=Q.dm-+Rde--dT—dk oder 
du-Q.(dM-Ltd6—d17) 4- R ds-- dIT—d k und eben so 


drm — i. d6-4- P.(dM-I-tdo —d1) — S.d«. 


Substituirt man diese Werthe von du und dr in den 
beyden vorhergehenden Ausdrücken von dA und d x, so er- 
hält man 


a= [Pe (28) но: 2) 5] e 
+[> Omen 

+ IG == [4 

+ [562 75 G2] 4° 


+ [G7 G2] 
+ (an, 


und eben so 


WEE 
NOTOS 
+ [Ge -o-» 32) Jan 
ës 
+ С) G]: 
+E dn. 


д. $. Ist der Planet mit der Sonne in Opposition, d. h. 
ist 1-2 A =L, so werden die vorhergehenden Ausdrücke ein- 
facher. Bezeichnet nämlich wieder p die heliocentrische Pol- 
distanz des Planeten, so ist überhaupt 

r  Cosn R Sin(p—r) 


Б Cm und für die Opposition = E 


Cos p 
Berücksichtiget man aber die Gleichungen zwischen п, 

p, 1— К und n, die wir Vorles. XI., $. 2 gegeben haben, so 

findet man, dass 9 gleich dem Argumente u der Breite, und 


dass 4 = go — p ist, und dass man hat 


dÄ 
(7 dÉ =» (a = Cotgrigp, 


2 CotgrCosn 
Gs == жы ы (Lagere (1 — k) und 


Sin 2 p 

dax  Sinfp—r)Cost 

= EE EL 

dz Cos (p — x) Cos z Cosn Cotg (1— k) 


H 


Sinp 


(= =) ta (1— k) 
du Siun 
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Man bat daher für Oppositionen 
2 Cotg n Cosn 
dA INNEN iQt.do-- Q.d MJ-(1— Q) d m--R de, 
zCotgrCosn — 
Far {(5їп* р — Cos n) dk — Cos p Cos u. d nj 


und 
ET 

ws Es .C—E0de —E.dM + (Ер) ап, 

D ig(I — £) 


Sinn 


+ (cs DRJde D. dk— 
Cos x Sin (n — p) 


ns 


уо С == , 


r Cos p 
Cos x Cos (х — p) Cos п Cote (1 к 
D хл се | N чет = Be ) und 
E-CP-r-DQ ist. 


Verwandelt man in den letzten Ausdrücken die Gróssen 


l=?rin A 
p=rinP 
nine 


undk in Null, 
so erhält man die Ausdrücke für die Veränderung der Rectas- 
cension dA und der Poldistanz dP der Sonne, die aus 
einer Änderung d M, ап, de... der Elemente der Erd- 
bahn entspringen. Vergleicht man aber bloss die beobachtete 
Länge L der Sonne mit der aus den Sonnentafeln herechne- 
ten Sonnenlänge, so hat man zur Correction der Elemente 


der Erdbahn die einzige Gleichung 
dL=Qt.de +Q AM -+(ı  Q)dT-+-Rde. 


ZWEYTE ABTHEILUNG. 


Beobachtungen. 


- 
` q^ - y 
е - 
e T Ц 
| Ur. 3 E 
e - - 
=. Д D 
کے‎ 
= .* 


Vero um ess m о І. 


Bestimmung der Zeit durch Beobachtungen. 


1. §. Das einfachste Mittel zur Zeitbestimmung geben 
die correspondirenden, d.h. die auf beyden Seiten 
des Meridians gleich grossen Hóhen eines Gestirns. Da nüm- 
lich zu gleichen Höhen auch gleiche, bloss in ihren Zeichen 
entgegengesetzte Standenwinkel gehören, (S. 468.4) so wird 
die Mitie zwischen den beyden Beobachtungszeiten auch 
sofort die Zeit der Culmination des Gestirns seyn. 

Hätte man z. D. von einem Gestirn, dessen scheinbare 
(von Prücession , Nutation und Aberration veränderte) Rect- 
ascension a= 5" 40’ 10" ist, zwey gleiche Höhen beobachtet, 
die erste vor der Culmination um 3" 15' 20” Uhrzeit 
die zweyte nach der Culmin. um 4 26 Зо 


so ist 10'43 бо 


Mittel T= 5 21 55 Uhrz. d. Culmin 


ac 5 до 10 


x—-L 18 15 Correction. der 
Uhr gegen Sternzeit um 5" 21' 55" Uhrzeit. 
Hätte man eben so von der Sonne zwey gleiche Höhen 
beobachtet, die erste Morgens um 20" 4o' 12" Uhrzeit 
die zweyte Abends um 5 21 18 


so ist o 1 Зо 


Mittel T= o о 45 Ührz. d. Culm. 

Da die wahre Sonnenzeü der Culmination der wah- 
ren Sonne gleich o^ o' o" ist, so ist die Correction der Uhr- 
zeit gegen wahre Zeit im Augenblicke des wahren Mittags 
x=—0'0'45". Ist aber für den wahren Mittag des Beobach- 
tuugstages die mittlere Sonnenzeit 25" Dal 24", so ist die Cor- 
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rection der Uhr gegen mittlere Zeit x — —5' 21", und ist end- 
lich für denselben wahren Mittag die Rectascension der wah- 
ren Sonne AN 55' 5", so ist die Correction der Uhr gegen Stern- 
zeit x = -H 4^ 54 20". 

Man sieht, dass man zu diesen Bestimmungen weder 
die Declination des beobachteten Gestirns, noch die Polhühe 
des Beobachtungsortes, noch auch die absoluten Höhen selbst 
zu kennen braucht, und dass man bloss von der Gleichheit 
der beyden Höhen und von dem gleichförmigen Gang der 
Uhr versichert seyn muss. Beobachtungsfehler zu vermeiden, 
oder die unvermeidlichen wenigstens zu vermindern, wird 
man auf beyden Seiten des Meridians mehrere Höhen 
nehmen. 

2.$. Das Vorhergehende setzt voraus, dass die Poldi- 
stanz p während der beyden Beobachtungen dieselbe bleibt. 

Es war (S. 27) 

Cos z = Sin Ф Cos p + Cos ф Sin p Coss 
wenn z,s und e die Zenithdistanz und den Stundenwinkel 
des Sterns und die Polhöhe des Beobachtungsortes bezeich- 
net. Differentiirt man diesen Ausdruck in Beziehung anf p 


und s, so erhält man 
d p (Cotg s C x 
ds = d p(CotgsCotgp— Sins Jr 
Ist also p die Poldistanz der Sonne in der ersten, uud p' 


in der letzten Beobachtung , und ist T, wie zuvor , das Mit- 
tel aus beyden Beobachtungszeiten, so ist die verbesserte 


Uhrzeit der Culmination 


(nl eis pcr 
Jer m (se — Сота s Cotg yT y 


wo s den Stundenwinkel der letzten Beobachtung bezeichnet. 
Ist Z die Änderung der Poldistanz in einem 'l'age, und 6 die 
ganze Zwischenzeit der Beobachtungen in Stunden der 


Uhrzeit'ausgedrückt, so ist 


24:4 —0:p'—p 


also auch 
Ag 


i 2 
ре рк 24 " 


welcher Ausdruck für p' < p negativ wird, 
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Man findet die tägliche Änderung der Poldistanz der 
Sonne aus folgender Tafel, deren Argument die wahre Län- 
ge der Sonne ist. 


о | dp el dp Е d p e | d p 

o° |— 25 .70| go | о'.оо !180° | 25.45 |270° 0.00 
6 |— 23.50| 96 2.60 1186 | 23.40 1276 |— 2.77 
12 |— 23.091102 5.14 |192 | 25.16 |2682 |— 5.50 
18 |— 22.47 108 7.01 |198 | 22.69 |288 |— 8.15 
24 |— 21.065 114 9.96 |204 | 21.99 |294 |— 10.62 

| 1 

Зо |— 20.57120 | 12.16 |210 | 21.07 |500 |— 12.95 
36 19.311126 | 14.19 19.90 |506 |— 19.07 
42 |— 17.85|152 | 16.04 |222 | 18.50 |512 |— 16.97 
48 16.161138 | 27.09 1228 | 16.85 |3518 |— 18.65 
54 |— 14.28|144 | 19.14 |254 | 14.97 |924 | — 20.08 


бо |— ı2.23|150 | 20.58 |240 | 12.88 |330 |— 21.27 
66 |— 20.00 156 | 21.40 |246 | 10.57 1356 |— 22.22 
72 '— 7.63|162 | 22.25 |252 8.10 |542 |— 22.95 
78 |— 5.15160 | 22.84 |258 5.48 |548 |— 25.41 
64 |— 2.601174 | 23.24 |264 2.77 1954 |— 25.66 

1860 |— 23.70 


Ex. Den 10. May 1828 wurden in Wien folgende corre- 
spondirende Sonnenhöhen genommen: 
Uhrzeit 
Morgens . . . . Abend . . . . Mittel 
20 44 14,2. . . . 4^ a8 11,0. . o^ 51 тоб 
Зо ui Tp ng до о O S0 A.5 
Зо бо 44.0 . .. 4 1140.8. . o Зі 12.4 
Mittel T = o" 51' 12.67 
Die Zwischenzeit der beyden mittleren Beobachtungen 
ist 6 = 7". 456 und die tägliche Abnahme der Poldistanz 
Z1 — 950". 5 also Р. — 9". 719 undo = 40^ 1255" 
so wie s= 4" 14° 55". 4 — o" 5112", 5 = 5" 43 41” 
= БО) nis. 


1 70 


Endlich ist 
tag gleich 72° 19. Man hat daher 


eer die Poldistanz der Sonne im Mit- 


йе цуе 
ا‎ Wc Em 599 

30 Sins 

p!— D (UN р 
EIE . Cotg s Cotg =- 2.11 
dem EIL OT 


T = 0"31'12.67 
Verbesserte Uhrzeit des Mittags = 0"31’ 17.66 
Mittlere Zeit im wahren Mittag =23 36 10. о 
Correction der Uhr gen шїї]. Zeit x =— 34 51”.66 
Es ist für sich klar, dass man durch denselben Ans- 
druck auch die verbesserte Mitternacht findet, wenn man die 
ersten Beobachtungen Abends und die correspondirenden am 
folgenden Morgen nimmt. Da die Grüssen p und Z von der 
Länge der Sonne abhängen , so lässt sich der Ausdruck 
A-B [figo 
(24) (30) (Sins 
in zwey Tafeln bringen, deren Argument die Länge der 
Sonne und die Zwischenzeit 0 ist, und von welchen die er- 


— Cotg s Cotg p) 


А @ 
ste die Werthe pon S und die audere die Werthe 


Ag 
Yon Sra Cotg s Cotg p gibt, wodurch die Berechnung der 


Correction des Mittags sehr. erleichtert wird. Für einen be- 
stimmten Beobachtungsort können beyde Tafeln in eine ein- 
zige zusammengezogen werden. Eine solche Tafel ist die 
Taf. XI. der Sammlung. Für unser Beyspiel ist die halbe Zwi- 
schenzeit 3^ 45'. 7 und die Länge der Sonne 1° 20° = 50”, also 
nach der Tafel 


I" Theil — 11.69 tang ọ = — 135". 09 
ID - MER 
Correction — 11". o wie zuvor. 


5.6. Die Zeit lässt sich auch aus einer einzigen beobach- 
teten Zenithdistanz finden, wenn die Poldistanz des Gestirns 
und die Polhöhe bekaunt ist. Man hat udinlich 

Cos z — Siu e Cos p 


3 ee a VIA CD 
Cos Cos 2 Siu p ? D 


oder auch | 
r+-Y—p 1—4 р 


Sin — — ——— Sin 
5 2 
PAN й 
3x 2 Sin y Sin p 
y -+ p—z Ņ -+ pz 
Sur ze E Sin Spit 
~ 2 5 Е 2 
e соччо — M و‎ 
УРЫ Sin p Sin p 


wo d = go — e die Áquatorhóhe bezeichnet. 

Ist das beobachtete Gestirn die Sonne, so ist auch + s 
unmittelbar die wahre Zeit der Beobachtung. Für Fixsterne 
aber muss noch die Rectascension a derselben bekannt seyn, 
wo dann (s-Ha) die gesuchte Sternzeit der Beobachtung gibt, 
die man nach S. 55 in mittlere Zeit verwandeln, und so 
die Uhr mit Stern- oder mit mittlerer Zeit vergleichen kann. 

In den vorhergehenden Ausdrücken sind a und p die 
scheinbare Reciascension und Poldistanz des Gestirns , 
wie sie durch Präcession , Nutation und Aberration bereits 
geündert sind. Die beobachtete Zenithdistanz aber muss zu- 
erst von dem (durch andere Beobachtungen bekannten) Feh- 
ler des Instrumentes befreyt, und um die Refraction (5.110) 
vermehrt, und endlich um die Hóhenparallaxe (S. 95) ver- 
mindert werden. Hat das Gestirn einen merklichen Durch- 
messer, so beobachtet man sicherer den Rand als den 
Mittelpunct desselben. Ist dann Z die von den Fehlern des 
Instrumentes befreyte Zenithdistanz und r die Refraction für 
die scheinbare Zenithdistanz Z, so wie т die Höhenparallaxe 
und h der Halbmesser des Gestirns, so ist 


z=Z+r—xr+th 
das obere Zeichen von h, wenn der obere Rand des Gestirns 
beobachtet wurde. 
Ex. Den 12. September 1828 wurde in Wien beobachtet 
um 1"54' 10" Uhrzeit 
Zenithdisianz des obern Bandes der Sonne 48° AAT 54" 
Fehler des Instruments — 1 15 
48° 35' 21" 
Barometer 28.8 Раг. Zoll, äusseres Therm. Réaum. -4- 14.0, 
inneres 15.0: 
Mittlere Horizontalparallaxe der Sonne 8“. 8, 
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Polhöhe 9 = 48° 12' 55" 
Poldistanz der Sonne im Mittag 85° 55' 15", 
Tägliche Vermehrung o" 23° o". 
Es ist daher Z = 48° 53° 21" 
wahre Refraction + 1 14.0 
Höhenparallaxe — 6.7 
Halbmesser + 15 55.9 


z= 48° 5o'24"2 

qum der Siand der Uhr schon nahe bekannt ist, so 
wird man für die daraus ebenfalls schon nahe,bekannte wah- 
re Zeit der Beobachtung die Poldistanz p der Sonne finden, 
und daraus mittelst der vorhergehenden Gleichungen den 
Werth von s bestimmen. Ist aber dieser Stand der Uhr noch 
unbekannt, so kann man für p die Poldistanz der Sonne für 
den wahren Mittag dieses Tages, also p = 85° 55' 15" nehmen. 
Mit diesem Werthe von p und den vorhergehenden Werthen 
von ф und z findet man 


log Sin = = 9. 5272638 


154002 ا کک 


= 24° 5156". 4 in Bogen 
= 1^88'4". 76 in Zeit. 


o v el^» Ww 


Dieser Werth von s ist aber selbst nur geniáhert, da p 
nicht für die noch unbekannte Zeit der Beobachtung gefunz 
den werden konnte. Da aber, nach dem Vorhergehenden , 
die Poldistanz der Sonne in AN 58' 7". 96 um 0° 1'354” wächst, 
so ist der wahre Werth von p = 85°54 47" und damit gibt 
die obige Gleichung 

log Sin = = 9.5261057, also 

s = 155 01". 84 in Zeit, 
und dieses ist die wahre Zeit der Beobachtung , also Correc- 
tion der Uhr gen wahre Zeit x —-1-5' 41". 84. 
Es ist ferner die Zeitgleichung im wahren Mittag 
des 12. Sept. o" 555". 1 die mittl. Zeit kleiner 

19. --- 0 4 14.0 

also ist für die gefundene wahre Zeit der Beobachtung die 


Zeitgleichung o^ A DA". 5а 
wahre Zeit 1 37 51.84 
mittl. Zeit der Beob. ı $5 57.32 
Uhrzeit 1 34 10.00 
Corr. der Uhr gen mittlere Zeit x = — 12". 68 
Will man endlich die Correction der Uhr gen Sternzeit 
so hat man (nach S. д8) 
mittl. Zeit з" 5555" 32 
Acceleration + 15.40 
mittl. Rectascension © im Mittag 11 25 44.60 
gesuchte Sternzeit, 12" bg 57".52 
und daher Corr. der Uhr gen Sternzeit x = -[- 11* 25' 45". 52. 
Da man aber den Stand der Uhr gegen eine dieser drey Zeiten 
gewühnlich schon sehr nahe kennt, so kann man gleich an- 
fangs mit dem sehr nahen Werth von p die Grüsse s berech- 
nen, wodurch die zweyte Berechnung von s überflüssig wird. 
П. Ex. Einfacher wird die Auflösung für Fixsterne. Den 
11. October 1761 um 10" 56' 25" Uhrzeit wurde in Alexan- 
drien beobachtet 
die Zenitdistanz von a Tauri 6ı" 24' до” 
Fehler des Instruments — 3 o 
Refraction + 1 44.2 
zc 61i 20 14.2 
Des Sterns scheinbarer Ort für diesen Tag ist 
a = 4^ 22' 16". 55 und p = 75°59' 20”. 55 
und die Polhóhe 9 = 51° 12' 15". Mit diesen Grössen gibt 
die vorhergehende Gleichung 
s = 65°56 15". 95 = 19^ 56 15". 074 
a= 4 22 16.550 
Sternzeit der Beob. 25" 58'21".424 
Hätte also z.B. die nach Sternzeit gehende Uhr 23" 58' зо" 
gezeigt, so wäre die Correction der Uhr gen Sternzeit 
x = + 11". 424. 
Da sie aber nach mittlerer Zeit ging, und ло" 36' 25" 
zeigte, so muss die gefundene Sternzeit (nach 5. 37) in mitt- 
lere Zeit verwandelt werden. 
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e Es ist aber Sternzeit 25^ 50'51".424 
Rectasc. der О im mittleren Mittag 15 20 45.926 


10 57 47.498 

— 1 44.405 

mittlere Zeit der Beobachtung 10 36 5.015 
Uhrzeit 10 36 25.0 


Corr. der Uhr gen mu, Zeit x = — 21.987 


4.8. Der grösseren Sicherheit wegen, wird man auch 
hier mehrere Beobachtungen der Zeitbestimmung zu Grun- 
de legen. F'olgen diese in kleineren Intervallen von z. B. vier 
bis sechs Zeitminuten auf einander, so wird man von je 
zwcy oder je drey auf einander folgenden Zenithdistanzen 
und Beobachtungszeiten das Mittel nehmen, und so dieses 
Mittel der Zenithdistanzen als eine einzige Beobachtung anse- 
hen, die zur Zeit des Mittels jener drey oder vier Beobach- 
tungszeiten gemacht worden ist. Dress setzt voraus, dass sich 
dieHöhen des Gestirns mit der Zeit gleich fórmig ändern, 
eine Voraussetzung, die bey kürzeren Intervallen in den 
meisten Fällen ohne Nachtheil angenommen werden kann. 

Will man genauer verfahren, so wird man jene beobach- 
teten Zenithdistanzen auf eine gemeinschaftliche Zeit reduciren, 
und zwar am bequemsten auf die Zeit T, der Mitte aller je- 
ner Beobachtungszeiten. Sind t, t, 1". . .die einzelnen Beobach- 

a 
tungszeiten, also T = == A N die Anzahl 
der Beobachtungen ist, so hat man, wenn man die Bedeu- 
tung der Grössen m und n aus S. 48 beybehält, für die Re- 
duction der ersten Zenithdistanz z, die zur Zeit t angestellt 
wurde, auf die gesuchte Zenithdistanz Z zur Zeit T 
2 =z4 m(T— t) -++ (п —– m’ Cotg z2) (T —1) +. 
Eben so gibt die zweyte und dritte Beobachtung 
Z=z 4m(T—t)++(n— mw’ Cotgz) (T —)»' + 
Z —z'"-- m (T — t") -++ (n— m’ Cotgz) (T — t") -+ u. s. w. 
PrE 
Da aber T se ist, so hat man 
(T —0-4- (T —1)-4- (T —1i1)-L...—0, 
und daher, wenn man die vorhergehenden Gleichungen 
addırt, 
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z-rF2'-rz'"-1- 
ET Ne 


(n— m’ M 1) 
„ек TEN... 
und Em s ist die Zenithdistanz Z, welche zur Zeit 
Еи 174 
= N 
gehört, und mit welcher man daher den Werth von s nach 
der Gleichung des $. 3 suchen wird. 

I. Auch kann man diese Art der Zeitbestimmung zur 
Ausübung bequemer machen, wenn man für mehrere will- 
kürlich gewählte Stundenwinkel die scheinbare (durch Re- 
fraction und Parallaxe veränderte) Zenithdistanz z'. des Ge- 
stirns durch Rechnung bestimmt, und dann das Instrument 
auf diese Zenithdistanz stellt und abwartet, bis das Gestirn 
an dem Faden des Fernrohres erscheint, wo dann die Uhr- 
zeit der Beobachtung, mit dem anfangs angenommenen 
Stundenwinkel verglichen, sofort die Correction der Uhr gibt. 

Man sucht nämlich für den gewählten Stundenwinkel 
s die Zenithdistanz z durch die Gleichungen 


tg x = Cos s Goig ọ 


Sin 
Cosz = c — Соз (x — p). 


Ist dann z' die Zenithdistanz des oberen Sonnenrandes, 

so ist 
z' = z— Halbmesser © — Refraction -+ Höhenparallaxe , 

wo die Refraction nicht für die scheinbare sondern für die 
wahre Zenithdistanz z — Halbmesser (2 gesucht werden 
muss. Wäre z.B. diese wahre Zenithdistanz gleich 68° Зо”, 
so gibt die Tafel die Refraction 2'31”. 5, also die scheinbare 
Zenithdistanz 68° 27 28".5 und mit dieser letzten findet man 
in der Tafel die wahre, in der letzten Gleichung anzuwen- 
dende Refraction 2'31'. 2. Berechnet man für seinen Beob- 
Sin 9 
Cos x 
etwa von 10 zu 10 Zeitminuten für die gewóhnlichen Beob- 
achtungsstunden, so wird dadurch die Berechnung der Zeit- 


achtungsort in einer Tafel die Werthe von x und log 


bestimmung sehr erleichtert, 
5,6. Um zu sehen, welche Gestirne und an welchem 


156 
Orte des ITimmels sie vortheilhaft zur Bestimmung der Zeit 
sind, wollen wir die Gleichung 

Cos z = Sin 9 Cos p + Cos e Sin p Coss 
in Beziehung auf alle in ihr enthaltenen Grössen differentii- 
ren. Man erhält, wenn v der Winkel des Declinations- mit 
dem Vertikalkreise und e das Azimut ist, 


d z — d p Cos v — d o Cos w 


ds= ET oder 
QIN volu P 


dz 
d s = Е 


d p Cos v — d o Cos w 


Siu o Cos ọ 

Diese Gleichungen zeigen, dass man alle dem Pole na- 
hen Gestirne, für die Sin p klein ist, zur Zeitbestimmung 
vermeiden müsse, weil der geringste Fehler in z, p oder e 
schon einen sehr beträchtlichen Fehler in der gesuchten 
Grüsse s hervorbringen kann. Eben so müssen die dem 
Äquator näheren Sterne, die allein zur Zeitbestimmung 
schicklich sind, nicht in der Nähe des Meridians, wo Sin o 
sehr klein ist, sondern so weit als möglich von dem Meri- 
dian, am besten in ihrem ersten Vertikalkreise, wo e gleich 
90° oder gleich 270° ist, gewählt werden. Je grösser übri- 
gcns die Polhóhe des Beobachtungsertes, desto misslicher 
ist die Zeitbestimmung durch Höhenbeobachtungen, und un- 
ter dem Pole ist sie ganz unbrauchbar, weil dort Cos ọ = o 
ist, und weil für die Bewohner des Poles die Gestirne ihre 
Höhe nicht mehr ändern. 

6. $ Die letzte Bemerkung macht eine Methode noth- 
wendig, auch in höheren Breiten die Sonne, die sich be- 
sonders auf Reisen zur Zeitbestimmung vorzüglich eignet, 
auf eine andere Árt zu denselben Zwecken anzuwenden. Wir 
wollen dazu die Distanzen der Sonne von irgend einem sei- 
ner Lage nach bekannten terrestrischen Objecte wählen. 

Sey 2 und Z das als bekannt vovausgesetzte Azimut und 
die Zenithdistanz des terrestrischen Gegenstandes z. B. einer 
entfernten Thurmspitze. Daraus findet man den Stundenwin- 
kel S und die Poldistanz P desselben Gegenstandes durch 
folgende Ausdrücke, wo № = go— 9 die Äquatorhöhe des 
Beobachiers bezeichnet: 

Siu (р Z) 
ly — сун зу, tg O, 
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Sin £ (5 +Z) 


Sin tP = ze A 
. Cos x d 
Siu 9 Sin Z 
ОР ПЕЕ === 

Sin 1 


Hat nian nun die Distanz Z eines bekannten Gestirns 
von dem irdischen Objecte beobachtet, so findet man den 
Stundenwinkel s des Gestirns, dessen Poldistanz p ist, durch 
die oben S. 171 gegebene analoge Gleichung 


T E ed +) 
Binz (s—5) z s Sin P Sin p 


Ist + (ѕ — 8) nahe an 90°, so wird man besser den be- 
kannten ähnlichen Ausdruck von Cos + (5—9) zur Bestim- 
tnung von s wählen. 

Noch ist es nöthig, auf die Refraction des irdischen Ob- 
jects sowohl, als des Gestirns Rücksicht zu nehmen. Die 
irdische Strahlenbrechung ist aber viel zu ungewiss und ihre 
Variation, besonders wenn das Object nicht zu weit entfernt 
ist, viel zu gering, nm sie nicht in den meisten Fällen ver- 
nachlässigen zu können. Man wird daher die Grössen S und P 
im Allgemeinen als constant annehmen. Die Refraction des 
Gestirns, oder vielmehr die Wirkung dieser Refraction auf 
die Distanz A kann auf folgende Art berücksichtiget werden. 

Nennt man in dem sphärischen Dreyecke zwischen dem 
Zenithe, dem Gestirne und dem Objecte den Winkel an dem 
Gestirne О, so ist (S. 4) 


das heisst 
(Cos Z— Cos А Cos 2) 

dead ga ^^ 

oder endlich, da Z nahe gleich 90° ist, 
d J= —dz.Cotg 2 Cotgz, 
wo dz die durch die Tafeln gegebene Refraction für die Z»- 
nithdistanz z ist. 
Ex. Sey p= 30° 5 49", Q = 35° 47 4" und 
Z,— 9o» 24' 28" so hat man 
945° 4 31".5 und P1216 45". 2. 
Um die Uhrzeit 21* 15' 40" am 11. Februar 1801 bat 
IR 12 
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man die Distanz des Mittelpuncts der Sonne von diesem Ob- 
jecte A4 = 78° 9' 58” beobachtet. Man suche die Correction 
der Uhr. 

Die um dieselbe Zeit beobachtete oder auch durch Rech- 
nung gefundene Zenithdistanz der Sonne ist z = 74° 29°. 2, 
also auch d J= — 11", 4 und daher die wahre Distanz 

4== 78° g' 26", 6. 
Die wahre Poldistanz der Sonne aber'ist 
р==зо4°7 14.7 
woraus folgt: 
8—5 


2 


=— 421 51.9 
= 21 52 15.75 


= — 20 45 56.15 


via ә {| 


s=—4ı 27 12.50 
oder in Zeit s = 21" 14' 11". 18 


Uhrzeit 21 15 40 


Correction der Uhr x = — 1 28.88 


7. $. Das Vorhergehende setzt das Azimut des irdischen 
Objects als gegeben voraus. Es kann aber schon hier bemerkt 
werden, dass man die Grössen S und P eines terrestrischen 
Objectes, auch ohne 0 und Z zu kennen, ebenfalls aus blos- 
sen zwey beobachteten Distanzen Z und Z' des Gestirns von 
diesem Objecte, verbunden mit der Zwischenzeit der Be- 
obachtungen ableiten kann. 

Da die directe Auflösung dieses Problems umständlich 
ist, so wollen wir ihr folgende indirecte Methode, die Grös- 
sen S und P zu bestimmen, vorzichen. 

Mit einem genäherten Werthe von P suche man die 
Grössen x und x’ aus den Gleichungen 


Ke ya Ыра) 


EC 2 Sin P Sinp 2 
“TS Sin $ (P + p'4- A^) Sin Z (P + p/ — An 
Cos UY Sin P Siap’ 2 


wo 4 und Z' die zwey beobachteten Distanzen der beyden 
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Gestirne, und p p' die Poldistauzen der Gestirne sind. Wur- 
de dasselbe Gestirn zweymal beobachtet, so ist p' =p. 

Sey (fig. 8) Z das Zenith, N der Pol und A das terre- 
strische Object, S und S' das Gestirn, also 
ZNA=S, ZNS=s, ZNS'—s und ANS =x, so wie 
ANS =x 

Wurde in der vorhergehenden Annahme der Werth von 
P gut gewählt, so ist 5 = s-j- x und auch S == s'-- x'. Ist aber 
P fehlerhaft, und ist dP der noch unbekannte Fehler von P, 
so hat man, da in dem Dreyecke NSA die zwey Seiten p 
und Z constant sind (Einl. S, 4, IL) 

Cotg w Cote wr 

Su pes und del = аР 5р ? 
wo w und ei die Winkel an A sind, so dass man hat 
Sin pSiux , Sin p' Sinx’ 
від ® und Sin о = x de. 
und dann sind die wahren Werthe von S 


lg Cotg EN 


S=s+x+4.dP. се unddS=s-+x--dP. Se > 


Sin c = 


Setzt man beyde einander gleich, so findet man den 
Werth von d P, da 5 —s =t gleich der gegebenen Zwi- 
schenzeit der Beobachtungen ist. 

Man wird daher so verfahren: man suche zuerst die 
Grössen ш und A durch die Gleichungen 


к Sin p Sin x Соро 
Sine = р-у, А = SMP und eben so 
Siu p’ Sin x’ Cotg oi 


۹ ГА ICT CD p кР: CENE 
Sino = Sin A' ? A = Sin P ? 


so hat man dP aus 


und die wahre Poldistanz P' = P +d P, so wie endlich den 


wahren Werth von 
s — S =x — Á.dP oder 
s — Sx -—A'.dP. 


Ex. Uhrzeit wahre Distanz 
ah ai 10" 4 = 52° i4. 19". 52 
18 2 10 d=go о o'.oc 


р == 45* und P nahe = 89°56. 


19 * 
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Da aus anderu Beobachtungen bekannt war, dass die 
Uhr in beyden Beobachtungen um 1' до” accelerirte, so sind 
die Stundenwinkel s = 2" o' 50" = 50° 7 до” westlich und 


s = 10" о 50o" = — 89° 52' 5o" östlich. 
Wir erhalten also 
× = 15559". 47 x = — 45° 9' 0". 0 
о = 26 до бо" w = س‎ 4500 
A = 1.98996 Al = —1 
718.94 


und daher dP = ЖООБ = 9240". 4914; 


also auch wahres P' = 89° 56'-+ d P = 9o*o' o". 45 
A d P = 7 58". 49, 
A'd P = — 4' o" 45 und 
s— Bees 30° o' o". 45 
s — S = — 8959 59.55 
oder wahres S = 0° 7' 29". 55 

Man hätte aber in diesem bloss fingirten Beyspiele fin- 
den sollen P = 90° oo" und 8 = o» 7' до". 

Um zu sehen, in welchen Fällen man die Grössen P und 
S mit Schärfe bestimmen kann, hat man in dem Dreyecke 
SNA, wenn SNA = $— s und p constant ist (Einl. S. 4), 

dz-dP Созо, 
und wenn p und P constant ist, 
d 4 — ûSSin PSin o; 
also ist auch 
42 = dP Cos o {dS Sin P Sino, 
und eben so d z/ = d P Cos œ --d S Sin P Sino, 
und aus diesen beyden Gleichungen folgt sofort 
dASino'—dA'Sino 
dE ru NUM M ае 
d å Cos o^ —d A^ Cos о , 
Segen. | 
also die Bestimmung vou P und S desto sicherer, je nüher 
(w — œ) an go oder 270° und je näher P an oo" ist. 

8. 6. Das einfachste und zugleich sicherste Mittel zur 
Zeitbestimrnung ist das Mittagsrohr, d.h. ein Fernrohr, 
welches sich auf einer horizontalen Axe in der Ebene des Me- 
ridians bewegt. Wir werden unten sehen, wie man die Feh- 
ler dieses Instrumentes und ihren Einfluss auf die Deobach- 
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tungen finden kann. Hier wollen wir es von diesen Fehlern 
frey voraussetzen, und bloss bemerken, dass man die Uhr- 
zeiten des Durchgangs der Sterne durch den im Brennpuncte 
des Fernrohrs vertikal gestellten Faden beobachtet, wo dann 
der Unterschied dieser Uhrzeit von der bekannten Sternzeit 
oder mittleren Zeit der Culmination dieses Gestirns die Сог- 
rection der Uhr gibt. 

Wenn die Uhr nach Sternzeit geht, so ist die Correction 
x der Uhr sofort gleich x = a—t, wo a die scheinbare Rect- 
ascension des Sterns für den Beobachtungstag und t die Uhr- 
zeit der Beobachtung ist. 

Geht aber die Uhr nach mittlerer Zeit, so wird man die 
Sternzeit der Culmination, die (S. 25) immer gleich der 
scheinbaren Rectascension a ist, zuerst nach S. 57 in die 
mittlere Zeit m der Culmination verwandeln, und dann ist 
die Correction der Uhr gegen mittlere Zeit х = m —t. 

Ex. I. Den 15. December 1828 wurden in Wien au ei- 
ner Sternuhr folgende Culminationen mit dem Mittagsrohre 
beobachtet. 


Uhrzeit t scheinb. Rectasc. a 
а Pegasi 22*57 10°. 75 22^ 56' 14°. 8g 
a Androm. о o 30.22 25 59 54.40 
a Arietis 158 30.06 1 57 24.21 


Daraus folgt 


a Pegasi Correction der Uhr x=a — t = — 55". 86 
«AÁndron, - - - = - - = - - —55.82 
ade c — -- 1655455 


Im Mittel x  — 55". 84 um o" 18.5 Uhrzeit. 


Ex. IL. Den 10. März 1828 wurden eben da folgende Gul- 
minationen an einer mittleren Uhr beobachtet: 


Uhrzeit t scheinb. Rectasc. a 
a Orionis 6" 52' 4". 55 5^ 45' 55". о? 
а Gemin. 8 9 55.71 725 58.41 
a Hydrae 10 4 46.63 9 19 10.20 


Die Rectascension A der mittleren Sonne für den mitt- 
leren Mittag Wiens am зо. März ist А — 25" 12' 20". Во. 
Man hat daher für a Orionis (S. 58) 
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Sternzeit 5" 45' 535". og 
А = 23 12 20.86 
6 35 32.22 
Acceleration — 1 4.48 
m= 6 32 27 .74 mittlere Zeit 
und eben so findet man für 
a Gemin. m= 8" g' 54. 12 
а Hydrae m= 10 5 10. оо 
Es ist daher die Correction x der Uhr aus 
a Orionis x = m — t= 4+ 25". 59 
a Gemin. - - = - - 25,41 
a Hydrae - - - - - 23.57 
Im Mittel x= +23". 89 für 8" 15. 6 Uhrzeit. 

Kennt man eben so den Werth von x für irgend eine 
Stunde der vorhergehenden oder nachfolgenden Tage, so 
wird man dadurch jede beobachtete Uhrzeit in Stern- oder 
mittlere Zeit verwandeln können. 

I. Man sieht, wie viel bequemer eine nach Sternzeit ge- 
hende Uhr, als eine mittlere Uhr ist, aus welcher Ursache 
auch jetzt auf allen Sternwarten die Sternuhren allgemein 
im Gebrauche sind. 

II. Die so erlangte Kenntniss des Werthes von x wird 
zugleich das Mittel geben, die Rectascensionen der an diesen 
Tagen ап dem Mittagsrohre beobachteten Planeten zu be- 
stimmen. Wurde z. B. den 16. December ı828 Merkur um 
ı6" 36° 5". 96 Uhrzeit beobachtet, und ist die tägliche Zunah- 
me von x gleich о". то, so hat man nach Ex. I. 


15. Dec. umo" 18' л Corr. der Uhr — 55". 84 
Zunahme in 16555 - - - - 0.47 
um 316'30- - - - - - xz-—56'.51 


Es ist daher 
beobachtete Uhrzeit 16^ 56' 5" 96 
x= — 56.31 
gesuchte scheinbare Rectasc. 5 == 16'55' g". 65 in Zeit, 
248° 47 24". 75 in Bogen. 
Sucht man endlich noch die mittlere Zeit dieser Beob- 
achtung Mercurs, so ist für den Mittag des 16. Decembers 


A = 17" 4o! 12". бо 
Sternzeit a = 16 55 9.65 


22 54 57.05 
Acceleration 5 45.26 


gesuchte mittlere Zeit d Beob. ¥ —22 51 11.79 


э. $. Wenn man aber mit keinem Mittagsrohre versehen 
ist, so kann man die Zeitbestimmung, nach Olbers Vor- 
schlag, durch die Beobachtung der Verschwindung der Fix- 
sterne hinter senkrechten terrestrischen Gegenständen erhal- 
ten. Dass dieser Gegenstand eine bestimmte Entfernung von 
dem Beobachter und eine beträchtliche Höhe haben, und dass 
der Beobachter sein nur schwach vergrösserndes Fernrohr 
immer in dieselbe Lage z. B. in denselben Winkel seines 
Fensters bringen soll, ist für sich klar. 

Kennt man nämlich durch eine der vorhergehenden Be- 
obachtungen die Sternzeit der Verschwindung eines Sterns 
hinter dem terrestrischen Gegenstande für irgend einen ersten 
Tag, so wird der Stern, so lange sich seine Lage am Himmel 
nicht ändert, auch alle folgende Tage um dieselbe Sternzeit 
verschwinden. Gebraucht man aber eine mittlere Uhr, so wird 
der Stern jeden folgenden Tag um o" 3' 55". 908 mittlere Zeit 
früher verschwinden. 

Sa fand Olbers die Correction der nach mittlerer Zeit 
gehenden Uhr aus correspondirenden Sonnenhöhen (S. 169) 
am 6. September 1800 gleich x=-+8'57”.6. An demselben 
Tage beobachtete er die Verschwindung von A Coronae um 
ı1" 14 20", 7 Uhrzeit, also um 1ı" 25' 18". 5 mittlerer Zeit, 
und daraus findet sich ds Sternzeit der Verschwindung 
(S. 38) gleich 22" 26' 21". 

Den 12. September E, die Verschwindung beobachtet 
um 10" 4g’ 21”. Die Acceleration der Fixsterne für sechs Tage 
ist DO 55". 900) = 25' 55". 4; man hat daher 

ii 23 18". 5 
25 55.4 


10 59 42.9 mittlerer Zeit den 12. September 
10 49 21.0 Uhrzeit 


+ 10 21. o Gorrection der Uhr. 
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Um nicht immer von demselben Sterne abzuhängen , 
kann man noch mehrere andere zu verschiedenen Stunden 
der Nacht beobachten, und aus der bereits bekannten Sternzeit 
der Verschwindung von A Coronae und dem Unterschiede 
der Beobachtungszeiten, die Sternzeiten der Verschwindun- 
gen der übrigen Sterne ableiten. 

I. Um das Azimut e des Sterns und den Winkel v sei- 
nes Declinationskreises mit dem Vertikalkreise zu finden, 
hat man für den 6. September 1800 

A Coronae scheinbare Rectasc. a — 15" 41! 15". 58 
scheinbare Poldistanz p = 63° 18' 29". о 

Daher ist der Stundenwinkel s des Sterns zur Zeit seiner 
Verschwindung s= 22" 26' 21”. 78 — a — DN 45 8". 20 oder in 
Bogen a 101? 17/5". Aus s, p und der Polhóhe 9=53° A 50" 
findet man (S. 27) das Azimut des Sterns zur Zeit seiner 
Verschwindung o = DA 5621", 4 und den Winkel у == 37° 31’. 

Ist dann nach einiger Zeit, wenu sich die Lage des 
Sterns ändert, die neue scheinbare Rectascension a’ und die 
Poldistanz p', so ist die neue Sternzeit der Verschwindung 

3 Lef lang v 
gleich der alten -+ (а — «) -H 3F (p — p). Siu p’ So hat man 
für den 6. September 1801 für ê Coronae а = 15% 4ı’ 16”. 58 
und p'z 63° 18 42".2, also a'— a= -+ 2". Во und p'—p 
gleich + 15", 2 und daher -$ (p' — p) ano, 76, also auch 


Sternzeit der Verschwindung 6. Sept 1800 22" 26' 21". 78 


+ 2.80 


pu RU 


Sternzeit der Verschwindung 6. Sept. 1801 22 26 25.54 
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Vorl е Su use АШ 


Bestimmung der Polhóhe aus Beobachtungen. 


1. $. Um vor allem zu sehen, in welcher Gegend des 
Himmels man die Gestirne zur vortheilhaftesten Bestimmung 
der Polhóhe wählen soll, hat man, wenn man die Glei- 
chung 

Cos z = Sin 9 Cos p + Cos e Sin p Coss 
in Beziehung auf alle in ihr enthaltenen Grössen differentiirt, 
dz Cos v Coso Siu w 


BE چڪ‎ Витт B Coso 5 


wo о das Azimut und v der Winkel des Vertikalkreises mit 
dem Declinationskreise ist. Aus dieser Gleichung folgt im 
Allgemeinen, dass die Polhóhe am sichersten aus Beobach- 
tungen in der Nähe des Meridians, wo nahe о — o oder 180 
ist, gefunden wird. 

Wir werden uns also N auf die in dem Meri- 
dian selbst beobachteten Zenithdistanzen beschränken, um 
daraus die Polhöhe abzuleiten. 

2. $, Hat man die Zenithdistanz z des oberen Sonnenran- 
des im Meridian beobachtet, so ist die verbesserte Zenithdi- 
stanz z' des Mittelpuncts derselben 

ъё == 4-4- Fchl. d. Instr. + Refr. + Halbm, © —- Höhenparallaxe 


das untere Zeichen, wenn man den unteren Rand der Son- 
ne beobachtet hat. Die Höhenparallaxe ist gleich 

8^. 55 

Se Sinz, 
wo r die Entfernung der Sonne von der Erde ist. Kennt man 
so z' so ist die gesuchte Äquatorhöhe Ф = p — 2, wo p die 
bekannte Poldistanz der Sonne bezeichnet. 

Ex. Den то. August 1828 wurde in Wien die Meridian- 
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Zenithdistanz des obern Sonnenrandes z = 32» 25' 58". 72 be- 
obachtet, Barometer b = 277.5, üusseres Therm. R. t= 20°. 0, 
inneres Therm. Réaum. 1 = |. 18. о, Poldistanz der Sonne 
p==74° 27 58°, Halbmesser der Sonne 15' 48”, Во. 
log r == 0.00571, Fehler des Instruments (der sogenannte 
Collimationsfehler) + 36". 52. 

Wir haben daher 

beob. Zenith des obern Randes z= 52° 25' 58" 72 

Instr. F'ehler + 56.52 


52 24 15. 24 
wahre Refraction + 34. 76 
Halbmesser - 15 48. 8o 
Höhenparallaxe — D. Dë 
z = 32 до 55. 18 

p= 74 27 58 


p == 41 47 24. 82 
Polhöhe p= go — dess 48° 12' 55". 18 

Hat man statt der Sonne einen Fixstern beobachtet, so 
fällt die Berücksichtigung des Halbmessers und der Höhen- 
parallaxe weg. 

Dass man auf dieselbe Weise, wenn die Äquatorhöhe 4 
bereits aus andern Beobachtungen bekannt ist, die Poldistanz 
p=T-+-.z2 des beobachteten Gestirns finden könne, ist für 
sich klar. So wurde an demselben Tage beobachtet 


a Lyrae z= 9° 55' 44".61 


Collimationsfehler -- 56.52 
9 54 21. 15 
Refraction -4- 10.10 


т 0854 91.29 

Äquatorhöhe von Wien des 41 47 25.00 

p= 51 21 56.25 
und diess ist die scheinbare Poldistanz von x Lyrae für den 
10. August 1828. Um sie auf die mittlere Poldistanz P für den 
Anfang des Jahres 1829 zu bringen, wird man die Aberration 
und die beyden Nutationen, so wie die Prücession (S. 88) 
mit verkehrten Zeichen zu dem vorhergehenden Werthe von 
p hinzusetzen. Es ist aber den 10. August 1828 Lünge der 
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Sonne O= 157°. 7 und Länge des Mondknotens Q ( = 199°.9 
und die jährliche Änderung der Poldistanz == — 2". 96. 
Wir haben daher 
scheinb. Poldistanz 10. August 1828 р== 51° 21'56”. 25 


Aberration und Solarnutation + 11.99 
Lunarnutation + 8.70 
Präcession — 1.10 


P = 51° 22’ 15". 82 
mittlere Poldistanz für 1829.0 
5. 6. Ist z die beobachtete und von dem Fehler des In- 
struments und der Refraction befreyte Zenithdistanz, so hat 
man, wenn man die Grössen z, p und y immer positiv 
nimmt (S. 47), 
für Culminationen auf der Südseite des Zeniths 9 —p—z 
und auf der Nordseite des Zeniths für untere 
Culminationen = - - - - - - d=z—p 
und für obere Culminationen - - - - - *ez-Fp 
Nennt man also а den constanten Fehler des Instru- 
ments undr die Refraction und endlich 2 die an dem Instru- 
mente abgelesene Zenithdistanz, so ist 
für die Südseite - - - 4-p—8&—a—r..... I 
für untere Gulminationen 3—z'-4-a--r—p'.... П 
und für obere Culminationen y —p'4- 2"4- a -- r^. . . IIE 
Die halbe Summe von I und II oder von I und III gibt 
j=! E —2—i(p— iv) | 
oder ее (А) 
eigo) RIT | 
Die zwey letzten Gleichungen zeigen, wie man die wah- 
re Polhóhe ohne Kenntniss der Grösse a finden kann, Wählt 
man die beyden Sterne so, dass ihre Zenithdistanzen 2' 2 oder 
2" 2 nahe gleich sind, so braucht man nur die Differenzen 
der Refractionen г —r oder r" — г zu kennen, und diese 
Differenzen kann man immer mit grosser Sicherheit aus je- 
der bessern Refractionstafeln nehmen, wenn gleich die ab- 
solaten Werthe von r und г’ noch vielleicht einer beträchtli- 
chen Verbesserung bedürfen. 
Diese Methode, die Polhöhe aus zwey nahe in gleicher 
Hóhe, im Norden und Süden vom Zenithe culminirenden 
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Sternen zu bestimmen ist zuerst vonHorrebow vorgeschla- 
gen worden.Sie ist, wie man sieht, von dem Fehler a des In- 
struments unabhängig, und setzt bloss die Kenntniss der Diffe- 
renz der beyden , einander nahe gleichen Refractionen, aber 
dafür die genaue Kenntniss der beyden Poldistanzen voraus. 
Der Fehler a kann dann zwar aus denselben Beobachtungen ge- 
funden werden, da die halben Differenzen der Gleichungen 
I, lI und I, HI geben 
EE p) —2 (44-2) 10 т) oder 

aes — t (p'— p) ب‎ EE 4-7), 
aber nicht mit derselben Sicherheit, da hier die Kenntniss 
der absoluten Refractionen und der Poldistanzen vorausge- 
setzt wird. 

‚ Die Summe der Gleichungen II und III gibt 
pisos tp р r) Fa 
eine zur Bestimmung von % nur dann vortheilhafte !Glei- 
chung, wenn die beyden absoluten Refractionen und der 
Fehler des Instrumentes genau bekannt sind. Hat man den- 
selben Stern über und unter dem Pole beobachtet, so ist 
p'—p und daher 

des ZS Ha) 4-t (Her) а. ..... (B) 
woraus man die Polhóhe des rt ohne Kennt- 
niss der Poldistanzen der Sterne finden kann, wenn rr und 
a genau bekannt ist. 

4. S. Die Gleichungen (A) zeigen, dass man die Polhö- 
he unabhängig von dem Fehler a des Instrumentes findet, 
wenn man zwey Sterne von bekannter Puldistanz auf den 
beyden entgegengesetzten Seiten des Zeniths beobachtet, und 
die Gleichung (B) zeigt, dass man die Polhöhe unabhängig 
von der Poldistanz des Sterns finden kann, wenn man den- 
selben Stern über und unter dem Pole beobachtet. 

Um beyde Vortheile za vereinigen, wird man daher ei- 
nen dem Pole nahen Stern in seinen bey den Culminationen 
und zwar sowohl in der gewóhnlichen senkrechten Lage des 
Kreises, ars auch in der um 18о im Azimute geänderten 
Stellung desselben beobachten. Man hat nämlich, da durch 
die Umwendung des Kreises der Fehler a sein Zeichen än- 
dert, für die obere Culmination, wenn die getheilte 
Seite des Kreises z.B. gegen Ost gerichtet ist, oder 
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Kreis Озі, ..ф==24-а4г 4-р... .(2) 
West... —2'—a--rJ4-p....(2) 

und eben so für die untere Cul mination 

Kreis Ost... — 2" p a Hr — p... (3) 

West... —2"—a-p-r'—p...(4) 
Die Summe dieser vier Gleichungen gibt 

jm QU pat Hz ро) (т)... (а) 
und die Summe der 1. und 5., weniger der 2. und 4. Glei- 
chung gibt 

a= z (2" —2") +3 (2 —2.....(b) 
und durch die beyden letzten Gleichungen erhält man die 
wahren Werthe von $ und a ohne Kenntniss der Poldistanz 
p des Gestirns, die vielmehr durch diese Gleichungen (1)... 
(4) selbst gegeben wird. So gibt die Gleichung (a) 

p=tb—2—a—t, 
oder wenn man die beyden vorhergehenden Werihe von d 
und a substituirt, 

p=:(@" — 2) 4- + (т — г), 
und eben so gibt die Gleichung (2) 

разг) т), 
also im Mittel 

Ve ee, en! т) c) 

I. Diese Ausdrücke setzen voraus, dass alle vier Beob- 
achtungen an einem einzigen Tag gemacht worden sind, 
weil sonst die Werthe von r in (1) und (2) so wie die von 
r' in (d) nnd (4) wegen der Constitution der Atmosphäre und 
die Werthe von p wegen der Präcession u. f. an verschiedenen 
Tagen auch verschiedene Werthe erhalten würden. Es wird 
daher vartheilhafter seyn, die einzelnen Beobachtungen eines 
jeden Tages für sich zu reduciren, und die Resultate dieser 
Reductionen zur Bestimmung von d sowohl, als auch von 
andern Elementen der Rechnung zu benützen. Nehmen wir 
z.B. an, dass nebst der gesuchten Äquatorhöhe 4 auch noch 
die der Rechnung zu Grunde gelegte Poldistanz p sowohl 
als die mittlere Refraction г einer kleinen Verbesserung be- 
dürfen. Sey der wahre Werth der Poldistanz gleich p 4 d p, 
und der der wahren Refraction r-]- dr. Nimmt man bloss auf 
den vorzüglichsten Coefhcienten der Reiraction Rücksicht, 
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so ist (S. 1310) r = A. M.tgZ, wo M. der von dem Barometer 

und Thermometer abhängige Factor, oder wo 


М = вех (bm (S. 109), 

und nahe À—58" ist. Nehmen wir diesen Coefficienten А. 
der mittleren Refraction um die Grösse dA zu klein an, so 
ist die wahre Refraction gleich (A+d A) М лапах, und da- 
her die Correction der den Rechnungen zu Grunde gelegten 
mittleren Refraction d A.M tang z. 

Sind daher wieder 2 und 2' die mit umgewendetem 
Kreise beobachteten Zenithdistanzen in der oberen, und 2", 
2" in der unteren Culmination, und setzt man der Kürze 


wegen 
t-4- e 


-+r +p, und 
Я рори 
N= 7 
wo rund p die den Rechnungen zu Grunde gelegte Refrac- 
tion und Poldistanz in der oberen, und г’, p' in der unteren 
Culmination sind, so hat man 
ъ= -+dp--M tgz.dA, und 
$—N'—dp-r M tgz'.dA, 
also auch, wenn man beyde Werthe von ¢ einander gleich 


rp. 


setzt, 
o=N— N'-+2dp+ (Маро —M'1g2).dÀ, 
und dieses ist eine der Bedingungsgleichungen, welche man 
für jede doppelte Beobachtung der oberen und unteren Cul- 
mination findet, und aus denen man dann durch das be- 
kannte Verfahren die gesuchten Correctionen dp und dA 
der mittleren Poldistanz und der mittleren Refraction, so 
wie die wahre Äquatorhöhe № ableiten wird. 

Um dieses durch ein Beyspiel deutlich zu machen, 
wollen wir folgende Beobachtungen des Polarsternes in 


Wien wählen: 
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Die geringe Übereinstimmung der aus den oberen und aus 
den unteren Culminationen gefundenen Äquatorhöhen zeigt, 
dass p oder Á unrichtig angenommen wurde. Da aber die 
Zenithdistanzen des Polarsternes in seinen beyden Culminatio- 
nen nur wenig verschieden sind, so ist der Factor (M tg z — 
M'tgz') des letzten Gliedes unserer Bedingungsgleichungen 
sehr klein , und dieser Stern daher zur Bestimmung von dA 
nicht geschickt, da man zu dieser Absicht einen anderen 
Stern wählen müsste, der in seiner oberen Culmination nahe 
durch das Zenith und in seiner unteren nahe durch den 
Horizont geht. 


Unsere Bedingungsgleichung ist daher 
o=NŅN— N +2dp, 
das heisst, wenn man die Differenzen der 1.4, der 2.5 uud 
der 5.6 Beobachtung nimmt, 
—-—2.8--2dp 
o=—2.9-+2dp 
o—=—5.2-+-2dp. 
Im Mittel aus allen drey Beobachtungspaaren 
0——2.966--2dp, 
[oder d p = + 1.748. 

Die angenommene mittlere Poldistanz des Sternes muss 
daher um 1.748 vergróssert werden, und dann sind die 
Werthe der 

Äquatorhöhe 4 Collimationsf. 


aus der Beobachtung I. 41? 47 25.720 54." 20 
п. 25.38 34.30 

ПІ. a 25.18 54.25 

IV. 25.12 34.20 

У, 25.32 54.52 

VI. 25.42 54.20 

Mittel 41° 47 25.28 ^ 94424 


5. $. Das Vorhergehende setzt voraus, dass man die 
beyden Beobachtungen mit verkehrtem Instrumente zur Zeit 
derselben Gulmination, also in demselben Augenblicke 
gemacht habe. Zwar ändern die Sterne, besonders die dem 
Pole nahen, zur Zeit der Gulmination ihre Zenithdistanz 
nur äusserst wenig, aber dem ungeachtet wird es wünschens- 
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werth seyn, den Fehler a des Instramentes auch unabhängig 
von dieser Gleichzeitigkeit der Beobachtungen zu erhalten. 
Zu diesem Zwecke wird man die Zenithdistanzen eines dem 
Pole nahen Sternes unmittelbar auf einander in beyden Lagen 
des Kreises beobachten. Ist dann dt die gegebene halbe Zwi- 
schenzeit dieser zwey Beobachtungen, und dz die gesuchte 
Änderung der Zenithdistanz in dieser Zeit dt, und endlich 
Siup Siny . 
m= amy ` Siut, 
wo d die Äquatorhöhe und t der Stundenwinkel des Sternes 
ist, so hat man (S. 49) 
dz=goom.dt-+3(900)’ (m Cotgt — m’ Cotgz) Sins." dt^, 
wo dt in Zeitminuten, und dz in Raumsecunden ausge- 
drückt ist. Dieser Werth von dz an die beyden beobachteten 
Zenithdistanzen mit verkehrten Zeichen angebracht, gibt 
zwey gleichzeitige Zenithdistanzen, deren halbe Diffe- 
renz daher der gesuchte Collimationsfehler ist. Steht der 
Siern nahe am Pol, so wird man, wenn anders die Zwischen- 
zeit dt nicht zu gross ist, das zweyte in dt* multiplicirte 
Glied der Reduction dz immer weglassen können. 
Ex. Den 22. Áugust 1821 wurden in Wien folgende 
Zenithdistanzen des Polarsternes beobachtet. 
Sternzeit. Beobacht. Zenithdistanz. 
Kreis Ost: 18" 57’ 11.2 40° o Bg."o 
58 1.3 40 0 17.0 
58 48.5 59 59 54.5 
Kreis West: 19 1 25.9 43 54 25.0 
Pu 49 33 52.0 
5 20.5 49 55 30.0 
Die Änderung der Zenithdistanz in einer Zeitminute ist 
nach dem Vorhergehenden 
Sin p Sin% 


d Z = goo “Sin ЇЗ 


Siu z 
Es war aber p= 1° 58', und wenn wir alle Beobachtungen 
auf das Mittel T=ıg" о’ 12.75 aller sechs Beobachtungs- 
zeiten reduciren , so ist 
Je ae" 19.7 

scheinbare Rectascension o 57 58.5 
18" 2 54 Is 
also auch d Z = — 25,6, 


Stundenwinkel t= 


104 
Die Differenz der ersten Beobachtungszeit von T ist 
oh 3 1.523.025, und 
5.025 42==— 77.4, 
und diese letzte Grösse von der ersten beobachteten Zenith- 
distanz abgezogen, gibt 
59° 5g 21/6 
für die Zenithdistanz, welche man zur Zeit T beobachtet 
haben würde. Behandelt man cben so alle sechs Beobach- 
tungen, so erhált man 
die Zenithdistanz für die Zeit T 
KreisOst: 39° 59 21.6 
20.9 ¢ Mittel: 59° 5g 20.57] =z 
18.6 \ 
Kreis West: 45° 34° 53.”4 
51.1 ; Mittel: 45° 54 бі. Doz 
50.0 ) 
Die halbe Summe dieser Mittel gibt die wahre Zenith- 
distanz für die Zeit T der Mitte 
EM 4 2 
= ==41° 47° 5.955, 
und ihre halbe Differenz gibt den gesuchten Collimations- 
fehler des Instrumentes 


1—1 


==1° 47 45/565, 


2 
welcher letzte zu allen óstlichen Zenithdistanzen addirt, und 
von allen westlichen subtrahirt werden muss, um die wahre 
Zenithdistanz zu erhalten. 

Ist man von der Übereinstimmung der einzelnen Resul- 
tate, das heisst, von der Güte des Instrumentes oder der 
Beobachtungen schon sonst überzeugt, so kann man kürzer 
nur die Mittel der östlichen und westlichen Zenith- 
distanzen vergleichen. So geben die angeführten Beobach- 
tungen im Mittel 


Sternzeit. Zenithdistanz. 
Kreis Ost: 18" 58 0.5 Ans œ 16.8 
Kreis West: 19 2 25.1 49 55 55.0 


Mittel T= ı9 о 12.7. 
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Die Differenz jeder dieser zwey Beobaclıtungszeiten 
von dem Mittel T ist 
2' 12,4— 2.207 , und wie zuvor 
d Z= — 25."6, also auch 
2.207dZ = —56/55, 
und daher 
40° o 16."8 49» $35 . 55.”о 
— 56.5 -+ 56.5 


z= 59° bg 20.3 _ Z= 45° 34° 51.5 
also wieder 
za Fz 


=41° 47 5"9, und 


„ = 47  45."6 wie zuvor. 


I. Da die Zenithdistanz z von t abhüngt, wie die 
Gleichung Cosz=Sin# Sin p Cost-]- Cos $ Cosp zeigt, so 
wird man für den Polarstern eine kleine "Tafel entwerfen 
können, welche die Äuderung d Z der Zenithdistanz für eine 
Zeitiminute mit dem blossen Argumente t gibt, in welcher 
Tafel zugleich auf die kleine Ánderung von p für mehrere 
Jahre Rücksicht genommen werden kann. 

U. Ist man von der Beständigkeit dieses Collimations- 
fehlers durch längere Zeit versichert, so kann man mehrere 
Sterne, auch auf beyden Seiten des Zeniths, durch einige 
Tage, und dann in den folgenden Tagen wieder dieselben 
Sterne mit umgewendetem Instrumente im Meridian beob- 
achten, wo dann die halbe Differenz der Mittel beyder 
Beobachtungsarten desselben Sternes immer einen mittleren 
Werth des Collimationsfehlers für die Periode dieser Beob- 
achtungen gibt. 

III. Wie man in H, den Collimationsfehler des Instru- 
mentes in Beziehung auf das Zenith, oder wie man den 
wahren Zenithpuuct des Instrumentes durch Beobach- 
tungen derselben Culminationen eines Sternes, aber mit 
uingewendetem Instrumente, gefunden hat, so kann man 
auch, ohne das Instrument umzukeliren, durch Beobach- 
tungen der Zenithdistanzen desselben Circumpolarsternes in 
seiner oberen und unteren Culmination, den wahren Pol- 


punct des Instrumentes bestimmen. Bringt inan dann die- 
“ж 
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sen Collimationsfehler des Instrumentes in Beziehung auf 
den Pol an die beobachteten oberen und unteren Culminationen 
mit verkehrten Zeichen an, so erhält man sofort die wahren 
Poldistanzen der beobachteten Gestirne. Dass man in II. und 
III. die beobachteten Zenithdistanzen zuerst зоп der Refrac- 
tion befreyen muss, ist für sich klar, so wie, dass man die 
wahre Polhöhe durch das Verfahren in IL. , aber nicht durch 
das in JII. erhalten kann. 

6. $. Um die mittägige Zenithdistanz, und also auch die 
daraus folgende Polhóhe mit grósserer Schürfe zu erhalten, 
beobachtet man das Gestirn mehr als einmal nahe vor 
und nach der Zeit seiner Culmination. Da aber diese Beob- 
achtungen nur in der Nähe des Meridians, nicht in dem 
Meridian selbst gemacht werden kónnen, so müssen sie vor- 
erst alle auf den Meridian, oder auf die eigentlich mittägige 
Zenithdistanz reducirt werden. 

Man könnte diese Reduction dz einer in der Nähe der 
Culmination beobachteten Zenithdistanz auf die mittägige 
Zenithdistanz unmittelbar durch die Seite 4g gegebene Ent- 
wicklung finden. Setzt man nämlich a.a.O. den Stunden- 
winkel t=o, so ist auch m—o und 

Sin p Sin t 
nz ج0 س‎ 


Sinz 9 


und daher die gesuchte Reduction 


qm d t* 
dzzc—n.17,-En(1--5n Cotgz). 17, 57, 
d 1$ 


—n[1 +ı5n (п Cotgz-]-5 n Соц" 2)]-1.2.3.4.5.6 T' 


Um aber diese Reduction noch auf einem anderen Wege 
zu erhalten, sey überhaupt 
Sin a — Sin b 
Cosa cupo 
so ist auch 
Sin a -+ Sin (a -— b) Cosa — Cos (a — b) Sina 


Q == 


Cos a 


Substituirt man in diesem Ausdrucke für Sin(a— b), 
und Cos (a— b) ihre Werthe durch die Potenzen von (a—b), 
so erhält man 
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(a —- b)’ tga (a — b)? (a — Ь)* tga 
1.2 Т 1,0,5 к == йуп P 
(a — Ь)? (a — b55tga 
1.2.504.5 1.2.3.4:5.6 
und wenn man diese Reihe umkehrt, 


w= (а — b) -- 


H 


о“ 


аата за uaa IRSE 151g'a) 
+ T (1051:g*a-]-gotg' a +9) 


— — 3 06 a+ 1050 tga 225 16а) 4- . 
Es ist aber überhaupt 
Cos z = Cos p Cos 4- Sin pSin v Cos t. 
Ist nun 2 und р’ die Zenith- und Poldistanz des Sternes 
im Mittag, und z'.- z= dz, also auch z=p'— 4 — dz, so 
wird die vorhergehende Gleichung 
Cos (p'— — dz) == Cos p Cos 4 + Sin p Sin Cost, 


oder auch 
t 
Cos (p' —— 4 — dz) = Cos (p — 4) — 2Sin p 8104 Sinî 


t 
Cos (p — t) — Cos (p' — $ — dz) Sin p Sin p Sin 
oder endlich ho me eM RT ui SOR 
Vergleicht man diesen Ausdruck mit dem vorherge- 
henden 
Siu a — Sin b 
Cos a ڪڪ‎ 
so erhält man 
a—go' — (p—$), b=90° — (р — y — dz), und 
t 
w = 2 n Sin? g^ wenn 
Sinp Sin  . 
Substituirt man diese Werthe in der oben entwickelten 
Reihe für a —b, so hat man 


п = 


t 
ín Sini а t 
барр — -— — "+ 29 Cotg(p— y) Sin* — 
Sin 1 Siu 1^ 2 


Á n? 


án t 
TERM (3 + Cotg' (p — #)). Sin? iss 
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und diess ist die gesuchte Reduction dz. Substituirt man in 


ihr für Sin’ I seinen Werth 
di? du du 
Ee" eg 
so erhält man die zuerst für dz gegebene Reihe wieder. 
Dieser Ausdruck von dz gilt unmittelbar fur Culmina- 
tionen auf der Südseite des Zeniths. Auf der Nordseite wird 
man für obere Culminationen die Grösse z negativ, und 
für untere Gulminationenz sowohl als p negativ setzen. 
Lässt man aber die Grössen z und p immer positiv 
seyn, so hat man für Culminationen auf der Südseite des 


Zeniths 


Sinp Sin y 
TT" Sin (p~)? 
an 


t 2n* nt 
dz=p'— р у 510" 7 = FsuCotg(p—9).Sin', 


für obere Culminationen 


Sinp Sint 
ПЕ San p)’ 
2n t 2n? t 
dz—— uii. Sin? Pus Бш CO8 (p — 7) Sin", Ki 
und für untere Culminationen 
Sin p Siny 
пеш e + DE 
2n 
d 2= сш” Sin T ld Gs Sin 1! Cotg (Р 4%). Sin 


Sind die PRAET sehr nahe ап dem Meridian 
angestellt worden, so wird man in den meisten Fällen das 


A t D H H H 
zweyte, von Sin‘ — abhängige Glied dieser Reduction weg- 


А t 
2 Sin? 7 

lassen können. Den Werth von ———— — aber findet man in 
Sin 1^ 


der Tafel X. 

L Um die Brauchbarkeit dieser Methode, und die 
Grenzen derselben in der Anwendung kennen zu lernen, 
wollen wir bloss die Fehler des ersten, als des beträcht- 
lichsten Gliedes der vorhergehenden Reihe suchen , die aus 


199 
irgend einem Fehler in den drey Grössen t, p und $ ent- 
stehen. Setzt man also 

t 
Sin p Sin A Sin? — 


d=- pe m уз, 
Sin (p — y) Sin 1“ 


so erhält man für einen fehlerhaften Stundenwinkel 
t 
d’z=dz.dt. Cotg =, 
für eine fehlerhafte Poldistanz 


dz*.dypSin 1^ 


t? 
2 Sin? p Siu?— 
2 


d'z— 


und für eine fehlerhafte vorausgesetzte Polhöhe 
dz*.d Sin 1^ 
diz — ча NEL 
2 Sia? p Sin? — 
2 


Man sieht daraus, dass man vorzüglich für eine gute 


t 
Zeiibestimmung Sorge tragen muss, da Cotg = sehr gross 


ist, Um Fehler der Zeitbestimmung unschädlich zu machen, 
wird man zu beyden Seiten des Meridians in nahe gleichen 
Entfernungen уоп demselben gleich viel Beobachtungen neh- 


t 
men, weil die Grüsse Cotg Se nach der Culmination ihr 


Zeichen ändert. Solche Gestirne endlich, für welche p nahe 
gleich 4 ist, müssen ganz vermieden werden, weil für sie 
der allen vorhergehenden Ausdrücken von d'z gemein- 
schafiliche Factor dz zu gross wird, aus welcher Ursache 
auch überhaupt alle zu grossen Stundenwinkel vermieden 
werden sollen. 

II. Bey Fixsternen fällt das erste Glied p— p der Reduc- 
tion weg. 

Die Stundenwinkel t jeder einzelnen Beobachtung sind 
die Differenz der Uhrzeit der Culmination (die also bekannt 
seyn muss), und der Uhrzeit der Beobachtung. Diess setzt 
voraus, dass die Uhr zwischen zwey nächsten Culminationen 
des Gestirnes genau vier und zwanzig Stunden gebe. Ist a 
die tägliche Acceleration der Uhr їп Secunden gegen die 
Zeit des Gestirnes (für Retardationen ist a negativ), so muss 
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der vorhergehende Werth von dz noch durch 1—0.0000221a 


t 
multiplicirt werden. Denn es war dz —2nSin* e oder 


nt? 
dz=- . Ist aber x = 


~ die Acceleration. der Uhr in 
24.60 


der Zwischenzeit t, so sollte die letzte Gleichung eigent- 
lich seyn 


n (t — x)? nt? 2xdz 
dz' == = пахат 9 
2 2 t 
oder wenn man den Werth von x substituirt, 
12d EM 
gor — = —0,.0000221a 
‹ (1 6) z(1 0002512), 


Beobachtet man z. B. die Sonne an einer Sternuhr , so 
ist nahe a = 256", also jener Factor von dz gleich 0.9945. 
Beobachtet man aber Fixsterne an einer mittleren Uhr, so 
ist jener Factor gleich 1.0055. Bey kleineren Stundenwiun- 
keln, die man nach dem Vorhergehenden nie ohne Noth 
überschreiten wird, kann diese Rücksicht übergangen wer- 
den, wenn der Gang der Uhr nicht zu unmässig von der 
Zeit des Gestirnes abweicht. 

Ex. Den 11. März 1594 wurden in Göttingen folgende 
Circum-Meridianhöhen der Sonne genommen. Die 
Uhrzeit des wahren Mittags aus correspondirenden Sonnen- 
höhen war o" 1 19". Die Poldistanz der Sonne im wahren 
Mittage р'== 95° Dei 50", und die vorläufige Äquatorhöhe 
y = 38° 28. Es ist daher 

Sin p Sin v 
lag Ge Y е» 87940. 


Uhrzeit Zenithsdistanz des oberen 


in? la 

der Sonnenrandes vom Collima- Stunden- шз M 
Beobachtung tionsfehler befreyt sau Sin 1^ 
225^ 57 2o" 54? 45' 45" й 5 49' 20."6 
233 58 32 54 45 32 — 2 47 15.2 
oT Жо 54 45 20 +o 29 0.2 
o 5 25 54 45 27 +2 6 8.4 
n 4 28 54 4b 55 +5 9 19.5 
© REDI DA 45 Бо +4 56 41.5 
Summe 54° AN 54.8 ; Summe 18.95 

Dessen Log. 1.27761 

9.87949 


log dzz 1.35701 
dz:= 14.5 
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Wir haben daher 


Mittel der beobachteten Zenithdistanzen 54° 45 54.8 
Mittel der Reductionen — 14.3 

54 45 20.5 
Dafür Refraction + 1 20.5 
Halbmesser -H 16 8.1 
Höhenparailaxe — 6.8 
Meridian - Zenithdistanz des Mittelpunctes z'— 55 2 42.5 
Poldistanz im Mittelpuncte p = 99 3o 58.0 
Gesuchte Äquatorhöhe — — 38 24 55.5 
Polhöhe Du 32 4.5 


Bey Fixsternen fällt die Rücksicht auf den Halbmesser 
und die Parallaxe weg. Bey der Sonne aber soll noch auf die 
Änderung der Poldistanz Rücksicht genommen werden. 
Ist A das Mittel der Stundenwinkel vor, und B nach dem 
Mittag in Zeitminuten, und dp die Zunahme der Poldistanz 
der Sonne während einer Zeitminute (für abnehmende Pol- 
distanzen ist dp negativ), so ist die corrigirte mittlere 
Zenithdistanz der Sonne 

=z + (А — В) ар. 
In unserem Beyspiele ist d p z———0."97, da die Pol- 
distanz abnimmt, und А = 2.5, und B-25.5, also auch 
(A—B)dp=-+ o."5, und daher 
z-—55 29 42.3 
+05 
55 ‘з 42.8 
p=95 3o 58.0 


Äquatorhöhe 58 27 55.2 
Wenn man sich von der Richtigkeit der einzelnen 
Beobachtungen überzeugen, und die fehlerhaften ausschlies- 
sen will, so wird man die Reduction, nicht wie zuvor an 
dem Mittel, sondern einzeln an jeder besondern Beobach- 
tung anbringen. So hätte man in diesem Beyspiele 


beobachtete Zenithdistanz Reduction Meridian- Z. D. 
DAT 45° 45 21.1 54° Ab 23.5 
52 11.5 20.5 
20 0.2 19.8 
27 6.6 20.4 
35 14.0 20.2 
5o 51.4 18.6 


Mittel 54 45 20.5 


wie zuvor. 
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7. $. Das vorhergehende Verfahren der Circummeridian- 
hóhen setzt, wie wir gesehen haben, eine genaue Kenntniss 
der Zeit und eine wenigstens genüherte Kenntniss der Pol- 
hóhe des Beobachtungsortes voraus. Man kann sich aber 
auch von diesen beyden Voraussetzungen frey machen , wo- 
zu uns die Ausdrücke des $. 6 selbst Gelegenheit geben 
werden, 

Setzen wir voraus, dass man in der Nähe der nur bey- 
nahe bekannten Culminationszeit des Gestirns drey Höhen 
mit den Uhrzeiten der Beobachtungen genommen habe, 


und seyen 
die beob, Höhen die Uhrzeiten 
H T 
H-+h T-Ht 
H-+h' T-t. 


Die unbekannte mittägige Höhe des Gestirns sey Н 4-x 
und die ebenfalls unbekannte Uhrzeit der Culmination Т4 0. 
Da nach $.6 die in der Nähe des Meridians beobachteten 
Ylóhen sich wie die Quadrate der Zwischenzeiten ändern, 
so hat man 
х= Ag? i 
x—h-A(0—ty ( 
x—h'—A(6—UF | 


wo À eine constante Grósse bezeichnet. Drückt man die Hó- 


OD 


henänderungen h, h' und x in Bogenminuten, und die Ände- 
rungen t, t und 9 des Stundenwinkels in Zeitiminuten aus, 
so hat man für Culminationen auf der Südseite des Zeniths 


Sın p Sin y 
А = 0.082725 o (ОЕ 5 
und für die Nordseite bey oberen Culminationen 
Sin p Sin t 
А = — 0.052725 ый ер 
0.032725 Sin p Sin } 
und bey unteren А = a ooo TM 


Eliminirt man aus den beyden ersten Gleichungen I die 


Grösse 0, so erhält man 
(h+k 
a e e UD 


wo k= AU ist. Durch diese Gleichung (11) findet man daher 


х= 
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die Grösse x, also auch die mittägige Höhe Н +x bloss aus 
der Differenz h von туусу Circummeridianhöhen und der 
Differenz t der beyden Uhrzeiten, und zwar ohne alle vor- 
hergehende Zeitbesiimmung. Will man sich auch noch von 
der vorläufigen Kenntniss der Polhöhe (die man zur Berech- 
nung von A oder k brauchte) unabhängig machen, so wird 
man aus den drey Gleichungen (T) die beyden Grössen 0 und 
A eliminiren, wodurch man erhält 

(M't/—M 0? 
= Ze) (MM) о, + (III) 
wo M =t und M'—t'h ist, und dieser Ausdruck enthält 
bloss die Differenzen der beobachteten Hóhen und der Uhr- 
zeiten, Man wird ihn einfacher machen, wenn man, was 
immer in der Gewalt des Beobachters steht, zwey der drey 
Höhen gleich gross annimmt. Sind z.B. die beyden ersten 
Höhen gleich gross, so ist 

h’. i? 
are) 

Man wird sogleich sehen, dass diese Ausdrücke, be- 
sonders für Circumpolarsterne, selbst bey beträchtlichen 
Standenwinkeln noch sehr brauchbare Resultate geben, und 
dass es daher hinreichend ist, die Uhrzeit der Culmination 


H 


X 


nur beynahe zu kennen; eine Kenntniss, die man sich übri- 
gens leicht durch die Beobachtungen selbst erwerben kann, 
wenn man mit dem Instrumente das Gestirn so lange ver- 
folgt, bis die Höhenänderungen desselben sehr klein werden. 
Aus dieser Ursache wird dess Verfahren zu Breitenbestim- 
mungen auf der See sehr anwendbar seyn. 

Ex. I. Den 1. August 1805 wurden in Seeberg folgende 
Hóhen des Mittelpunctes der Sonne genommen: 


Beob. Höhen Uhrzeiten 

I. - - 56°51'59'.9 25" 44 5" 
П. - -57 1 9.6 49 15 
ПІ. ---- 9 20.6 55 8 
ТҮ. - - - - 14 57.8 24 058 
V.----18 8.8 651 
VI. -- - - 17 8.1 18 20 
VIL - - - - 12 13.2 24 57 


Daraus wurde, nach der Methode des $. 6 die mittägige , 
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von Refraction und Parallaxe noch nicht befreyte Höhe der 
Sonne gleich 57° 1853". 4 gefunden. (Mon. Corresp. Vol. X. 
Seite 15.) 

Wendet man aber die Gleichung (II) auf je zwey die- 
ser Beobachtungen an, so hat man, wenn die vorläufige 
Äquatorhöhe y == 50° 5'. 54" und die Poldistanz p= 71 45'. 5o" 
gesetzt wird, А = 0.056262, und damit gibt die Beobachtung 


II. und VI. III. und IV. 
t = 29.117 t = 5.855 
h = 15.975 h =5.620 
k = 30.745 k = 1.224 
x= 17.748 x=g 516 


also mittägige Höhe 
Н +x = 5718545 - - H+x=57 18 51."7 
Wendet man aber auf dieselben Beobachtungen die Glei- 
chung (III) an, so erhält man 


П. IV. VI. ПІ. IV. V. I. IV. VII. 
M = 187.64 51. бо 342. 10 
M'- 401.86 65. 87 939. 27 
х= 17.712 9:555 26.859 


Н +x = 57° 16 52.5 - - 57 18 52.7 - - 57° 18 01.4 

Immer noch sehr brauchbare Resultate, besonders für 
Beobachtungen zur See (da die einzelnen Deobachtungsfeh- 
ler mit Sextanten oft zehn und mehr Secunden betragen), ob- 
schon die Stundenwinkel dieser Beobachtungen bis auf 27 
Zeitminuten gehen, und man daher die Uhrzeit des Mittags 
nur bis auf eine halbe Stunde zu kennen braucht. 

Ex. II. An demselben Orte sind den 10. Jänner 1804 fol- 
gende Beobachtungen des Polarsterns in der Nähe seiner un- 
tern Culmination gemacht worden. 


Deob. Hóhen Uhrzeiten 

I. - - 49° 22'38'.7 11" 11' 19" 
IL. ---- 17 49.1 11 41 44 
HI. - - - - 15 32.7 12 1 48 
IV.- - - - 13 10.6 12 47 15 
V.----19 9.5 12 52 54 
VI. - - -- 15 26.0 15 9 A 
УП. - - - - 15 52.7 15 42 10 
VITI. - - - - 17 49.1 14 2 14 
IX. - - - - 22 58.7 14 32 39 
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Die Poldistanz des Sterns war p = 1^ 45’ 5o' und die vor- 
läufige Äquatorhöhe d = 59° A 54" und daher A = — 0.000955. 
— Daraus wurde nach der Methode des $. 6 die mittügige 
Höhe des Polarsterns gleich 49° 15' g". 5 gefunden. 

Die Gleichung (Il) aber gibt 


ПІ. VIT. IH. VI. 
h=o — 2.112 
k = 9.601 — 4.313 
х= 2.400 — 2.595 


IIJ-x-— 49°15 8°. 7 - - 49" 15'g'. 1. 
Die Gleichung (III) endlich gibt 


П. IV. VIII. I. IV. IX. 
t= 65.453 95.900 
t = 140.500 201.553 
h=—4.642 —9.408 
h'’=o о 

x = — 4.665 —9. 489 


H +x — 49' 15'9". 4 - - 49*15'g'. 4- 

also die Abweichungen von der wahren mittägigen Höhe 
Н4-х= 49° 13' 9."5 sehr klein, obschon die Stundenwin- 
kel bis 1° до’ und ihre Differenzen bis 3" 21' gehen. Es ist 
übrigens klar, dass man, wie die Gleichung(III) zeigt, sol- 
che Beobachtungen vermeiden muss, für welche die Zwi- 
schenzeiten zu klein, oder in welchen die Differenzen der 
Zeiten sich nahe wie die Differenzen der Höhen verhal- 
ten, weil in dem ersten Falle nahe t' —t = о und in dem 
zweyten M' =M ist. 

8. $. Ein dem vorhergehenden ähnliches Molten kann 
man eudlich auch anwenden, um durch blosse beobachtete 
Differenzen der Azimute und der Höhen, ganz 
ohne Hülfe einer Uhr, die Polhóhe zu bestimmen. 
Sind nämlich die wieder in der Nähe der Culmination an 
dem Instrumente abgelesenen Azimute 6, 0-]-a und 6 4-a' 
und die dazu gehörenden Höhen Н, Hh und H 4- h', und 
sind dieselben Grössen für den Meridian selbst 0 4 a und 
H-+-x, so hat man 

х= Аа" 
x—h-A(a—ay 
х Res A (a — SI 
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Siu ф Sin (p — 4) 
2Sinp 
und für die Nordseite bey oberer Culmination 
Sin} Sin (р — ү) 
qe mp er Sin 1" 
2 Sin P 
und bey unterer Culmination 
Sin: Siny S Sin (p +) 
2 7 Sin р 


wo А = Sin 1" für die Südseite des Zeniths, 


А = 

Hat man also z. В. nur zwey Beobachtungen , so findet 
man die Grósse x, von welcher die Polhóhe unmittelbar 
abhängt, durch die Gleichung 
(h 4- К)? 

4k 

Hat man aber drey Beobachtungen , so ist 

(M’a’— Ma): 
Даа/ (а, — а) (M. — M) ? 
wo М = ah’ und М = a'h ist. Durch den letzten Ausdruck 
findet man die Polhöhe bloss durch die Differenzen der an 
dem Instrumente geleseuen Azimute und Höhen, ohne diese 
Azımute und Höhen selbst, ohne die Lage des Meridians 
und ohne die Zeit des Mittags zu kennen. 

9. $. Es wurde oben ($. 1) gezeigt, dass die Polhöhe am 
sichersten aus Beobachtungen nahe ап dem Meridian abge- 
leitet wird. Allen wenn die Poldistanz des Gestirns sehr 


Sin a" ist, 


RES , wo k = Аа? ist. 


xum 


klein ist, so ist es nahe gleichgültig, in welchem Puncte des 
Parallelkreises man den Stern zu dieser Absicht nehmen will. 
Diess zeigt der in $. 1 angeführte Ausdruck für d 9, den man, 
für kleine p, auch so darstellen kann 
do = d t Sin t tg p— d p Cost —d z SE: 

woraus folgt, dass ein Fehler in der beobachteten Zenithdi- 
stanz nahe denselben Fehler in der Polhóhe hervorbringt, 
wie im Meridian (weil z nahe = до — ф und Cos p nahe 
gleich der Einheit ist), und dass ferner ein Fehler in p durch 
grössere Stundenwinkel sogar verkleinert wird. Was endlich 
den Fehler dt der Zeit betrifft, so wird, wie der letzte 
Ausdruck zeigt, wenn d t eine ganze Zeitsecunde beträgt, 
und p = 1^ 40 ist, für die 
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Stundenwinkel o" + 4^ © 

der Fehler do seyn oo o'.2 о'.4 o'5, 
also d e noch immer kleiner, als die nur zu gewöhnlichen 
Beobachtungsfehler selbst an unsern vorzüglichen Instru- 
menten. Auch wird man den von einer nicht ganz genauen 
Zeitbestimmung entspringenden Fehler d 9 vermeiden kön- 
nen, wenn man auf der andern Seite des Meridians in glei- 
cher Entfernung von ihm eine zweyte Beobachtung nimmt, 
für welche Sin t dieselbe Grösse aber mit entgegengesetzten 
Zeichen ist. Daraus folgt also, dass man die dem Pole nahen 
Sterne in jedem Puncte ihres Parallelkreises mit nahe glei- 
cher Sicherheit zur Breitenbestimmung anwenden kann. 

Sey also z die beobachtete, von dem Collimationsfeh- 
ler und der Refraction befreyte Zenithdistanz eines solchen 
Sterns, dessen scheinbare Poldistanz p und Stundenwinkel t 
ist, so findet man die Äquatorhöhe y aus den Gleichungen 


tang a = tang p Cost, 


Cos a Cos z 


Cos (4 — a) = 


Um die Berechnung dieser Ausdrücke durch Logarith- 
men mit sieben Decimalstellen zu vermeiden, kann man d 
in eine Reihe entwickeln , die nach den Potenzen der klei- 
nen Grösse р fortgeht. Zu diesem Zwecke sey х = 4 — z, so ist 

Cos z — Cos p Cos (z 4- x) — Sin p Sin (z-]- x) Cost = o. 

Löst man in dieser Gleichung Sin (zx) und Cos (z-|-x) 


auf, und setzt 


Cos p 


x E 

- 2tg 5 1—tg 2 
Sinx = ———— und Cos x = ` 
x x 

tips 1+ tg? 

$4 5 = 


so erhält man 


x x 
tz F2 atg SE 


folglich tg RE Ya tb’? 
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wo der Kürze wegen gesetzt wurde 
Cos p Sin z — Sin p Cos z Cos t 
a Cos z + Cos p Cos 2 + Sin p Sin z Cost Ш 


Sin p Sin z Cos t — Cos z +- Cos p Cos z 
Cos z + Cos p Cos z + Sin p Siu z Cost 


A h Sin p Sinz Cost — Cosz + Cos p Cos z 
Demnach ist + “= £ 


und b= 


2 (Uos p Sm л — Sin p Cos z Cos t) 
==} Sin p Cost} Sin’ p Cotgz (1 — 2 Sin’ t) 
4 Sin! p Cost [Cosec' z — 2 Cotg’ z Sin’ t] , 
wenn man die vierte und die höhern Potenzen von p ver- 
nachlassigt ; ferñer 
b? 1 
et Sech = [Sin’pCos’t+Sin’ p Cost Cotgz(1—2 Sin’ t)...] 
x L2 Cotgz 4-Sin p Cos t (1 +2 Сов? z)...] 
=—; Sin’ p Cotgz Cos’t 
— Sin p [Cos’t-+ 2 Cotg? z Cost (2 — 5 Sin’ t)]; 
b? 
und+ 5 = H Sin? p Cos! t Cotg?z. 


a?" a 


ы 


Addirt man diese Ausdrücke, so erhält man 


tg 2 =} Sinp Cost — 7 Sin’ p Sin’ t Cotgz, 
+ iSin? p Cost(a +Sin’t), 
und daraus durch eine einfache Verwandlung 
x= p Cost —Z p° Sin’ t Cotgz Sin 1" 
+p Sin’ t Cost. Sin’ 1".... (A) 
Entwirft man sich also eine kleine Tafel, welche mit 
dem Argumente t die beyden Gróssen 
M= 2p? Sin’tSin 1" und 
N = 2p’ Sin?t CostSin? а" 
gibt, so erhält man sofort die gesuchte Grösse № durch den 


Ausdruck 
4 = z+ p Cos t—M Cotgz 4- N. 


Die Werthe von M und N gibt die Tafel XIII. 

I. Für einen fixen Beobachtungsort lässt sich auch die 
Gleichung (A) von der beobachteten Zenithdistanz z ganz un- 
abhängig machen. Es ist nämlich 
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Coig p+ tg x 


Cotgz= Cotg($ —x) = r Coig i tgx 


x 
nahe = Cotg $ Leo p 
da Cotg z durch p? multiplicirt wird, so kann man die fol- 
genden Glieder der Entwicklung von Cotg z weglassen, wenn 
man wieder die vierten Potenzen von x oder p vernachlässigt. 
Es ist daher auch 
p Cost 
Cotg z = Cotg$-- єс; 


Sin’ p 


und wenn man diesen Werth von Cotg z in (A) substituirt , 
so erhält man 
х==рСов+——1р°* Sin? t Cotgs Sin 1” 
++ р" Sin’ t Cost Sin? 1" 
, Bin? t Cost. Sin? a” 
—iP — agen EE) 

Hat man also eine Tafel, welche für jeden Werth von 
t die Summe $ der drey letzten Glieder dieser Gleichung 
gibt, so ist 

{==®-{-х oder 
j-z--p 00814-8. 

IL Wenn man mehrere auf einander folgende Zenith- 
distanzen beobachtet, so wird man das Mittel derselben als 
die Zenithdistanz ansehen kónnen, welche zur Zeit der Mitte 
aller Beobachtungszeiten Statt hatte, vorausgesetzt, dass die 
einzelnen Beobachtungen nicht in zu grossen Intervallen auf 
einander folgen, und dass man daher die Änderungen der 
Zenithdistanzen den Änderungen der Zeit proportional an- 
nehmen kann, eine Voraussetzung, die meistens in der Macht 
des Beobachters stehen wird. 

Will man aber auch weiter entfernte Beobachtungen ver- 
binden, oder hat man diese Beobachtungen mit einem Mul- 
tiplicationskreise gemacht, so kann man so verfahren. 

Seyen Z4,2',2'... die beobachteten Zenithdistanzen und 
t, t, i... ihre Stundenwinkel und N die Anzahl der Beobach- 
tungen. Die arithmetischen Mittel dieser Grössen seyen 

22 Lait ttt} 
== "ee und ТЕ ессе Et 
L 14 
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und endlich 2 diejenige Zenithdistanz, welche zu dem Mittel 
T der Stundenwinkel oder zu der Mitte der sámmtlichen Be- 
obachtungszeiten gehórt. 


SinpSiny _ 
Ist dann m = —;7 Bin T und n= m Со T, 
so hal man (S. 49) für die erste Beobachtung 
T—1)? 
e=24+m(T—t)-H({n— т" Cotgz) ———— Er =) Sin 1%, 


oder wenn man T — t — 9 setzt, 


2=2-hm6+ (n —m* Gotgz). 2 Sini” o 


und eben so 


4^ 
=z 4m 0 4 (n— m’ Cotgz). D Sin 1”, 


wa 


2=2"--m$”--(n-—— m’ Cotgz). Sin 1" u. s. sv, 


wo = Tt, à =T —t', e'—'T—41'...oder oof, EI, 
die Unterschiede der einzelnen Beobachtungszciten von dem 
Mittel aller dieser Zeiten sind. 
Addirt man diese Gleichungen, und bemerkt man , dass 
nach der Bedeutung der Grössen 050,0" . 
6-9 --0 4 . . —o ist, 
so erhält man 


Na-zz-rz-rz"-4-... 
--(n — m? Cotg z) (0° 4-6 * -- 6" * 4-) 


oder wenn man der Kürze wegen annimmt 


Sin 1“ 


" 25in? — 
Sin a^ ^ Sin 1^ 2 


OË + 0° EW +4...) ^ — 58 ун" 


M 


Tg 
ny 2 Sin 5 
214-2 ERT? 
er + (п — m? Cotgz).2 


24 1 4-2 4 


? 
Sin 1^ 


oder endlich , da = Z ist, 


2 Sin”? 
2 


— ne: H . 
a=Z-+ (п —ш° Cotgz). 25, 
Kennt man so den Werth von 2 aus der letzten Glei- 
chung, so suche man noch x aus 
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x = p Cost — + p'Sin'tCotg zSin1'-[-5 p Sin? t Cost. Sin? 1^, 
und man hat 

j$-—8--x, wie zuvor. 

Allein in den meisten Fällen wird man, wie bereits oben 

erinnert wurde, à —4Z setzen können, weil die Grösse 
2 Sim 
à 
(n — m? Cotg2).Z "Er 
für dem Pole nahe Sterne schr klein ist, wenn man nicht 
die Beobachtungszeiten zu unmässig ausdehnt. 

Ex. Den 22. August 1021 wurde in Wien die von dem 
Collimationsfehler befreyte Zenithdistanz des Polarsterns 
z= 41^ 47 5". gq um 19" o' 12". т Sternzeit beobachtet. Die 
scheinbare Rectascension des Sterns war o" 57’ 10": o und die 
scheinbare Poldistanz p = 1° 57 40”. 

Es ist daher Stundenwinkel t = Sternzeit — Rectascen- 
sion = 18" A 2.7 oder t = 270° 45' 40". 5. Mit dem genäher- 
ten Werthe 4 — 41^ 43 50" findet man 

Sip Sin’ t Cotg q Sin 1^ 
— 3 p'Sin'tCosiSin' 1" 
ge Sin? t Cost Siu? 1” 
Fip Sin? ф 3 
oder S= 95.01, 


Wir haben daher ¢ =z -+ Refr. +p Cos t— S, 
und es ist z = 41° 47 5". go 
Refr. + 34.30 
pCost 4а 17.98 


S — 1 55.01 


p == 4147 29.18 

gesuchte Polhöhe 48 12 34.03. 
10. $. Die Polhöhe kann auch auf eine sehr einfache 
Art durch zwey Sterne gefunden werden, von welchen man 
jeden zu beyden Seiten des Meridians in gleichen, übri- 
gens unbekannten Zenithdistanzen beobachtet. Seyen t und t 
die Uhrzeiten der vor- und nachmittägigen Beobachtung des 
ersten Sterns, dessen Poldistanz p ist, und dieselben Grös- 
sen für den zweyten Stern 7, т’ und р”: Ist ferner Т die Zeit 

a AS 
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der Uhr zwischen zwey nächsten Culminationen der Fix- 
sterne, so sind 


А 180 ; Р 180 
s= (t'—1) p ds = (r — 7) e 
die Stundenwinkel der zwey beobachteten Sterne, und wenn 
z die ihnen gemeinschaftliche, unbekannte Zenithdistanz die- 


ser Sterne bezeichnet, so hat man 


Cosz-z Cos 4 Cos p -+ Sin ¢ Sin p Coss und 
Cos z= Cos %4 Cos p' -]- Sin 4 Sin p' Cos s'. 


Die Differenz dieser beyden Gleichungen gibt 


Cos р’ — Соѕр 
Ns Sin p Cos s — Sin p! Cos s’ à 

Man sieht, dass diese Bestimmung der Polhóhe unab- 
hängig ist von der Kenntniss der Refraction und des Colli- 
mationsfehlers, dass aber die Poldistanzen der Sterne ge- 
nau bekannt, und überdiess sehr von einander verschieden 
seyn müssen, damit geringe T'ehler in s oder p keinen nach- 
theiligen Einfluss auf den gesuchten Werth von 4 äussern. 

ii. $. Noch muss hier der Breitenbestimmung mittelst 
des Mittagsrohres erwähnt werden. Vorausgesetzt, dass die 
Drehungsaxe dieses Instrumentes horizontal und dass die 
optische Axe des Rohres auf dieser Drehungsaxe senkrecht 
ist, stelle man das Instrument so, dass die Drehungsaxe 
nahe in der Ebene des Meridians liege, und dass daher das 
Fernrohr einen Vertikalkreis beschreibe, der nahe durch den 
Ost- und Westpunct des Horizonts geht, also auch die Paral- 
lelkreise aller Sterne, die zwischen dem Äquator und dem 
Zenithe culminiren, zweymal durchschneide. (M. s. Astr. 
Nachr. Vol. Ш. und VI.) 

Seyen T und Т” die Uhrzeiten der Durchgänge eines 
Sterns durch den senkrechten Faden des Rohres und r, 7 
ihre Correctionen zur Sternzeit, alle diese Grössen in Gra- 
den , Minuten und Secunden ausgedrückt. Ist dann a und p 
die scheinbare Rectascension und Poldistanz des Sterns, so 
sind die beyden Stundenwinkel desselben (die östlichen ne- 
gativ genommen) t= T -- z —a und = Т’ т —a. Dieses 
vorausgesetzt, hat man für die beyden Beobachtungen ge- 
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meinschaftliche Cotangente des Azımuts den doppelten Aus- 
druck 
CostSiupSing— Cos p Cos ф __ Cos t Sin p Sin о — Cos p Cos o 
Sin p Sint Ba Sin p Sint’ : 

woraus sofort folgt 

ot Cot 
tg 9 (Cotgt — Cotg t) = u - А 
Cote р (Sin t’ — Sin t) 
E 


Utt 
Cotg p Cos nicus 


oder tg ф = 


= —;, oder auch 
t—t 
05 


2 
Cotg p Cos 4 (T+ r’ -- T -|- c — 23) 
tgo = е Шш e (А) 
und diese Gleichung gibt die gesuchte Polhöhe. 
Um zu sehen, welchen Einfluss die Fehler von a, p, 
т und z' auf die Bestimmung von e haben, differentiire man 


die Gleichung 


i 
Cotg p Cos E 
Un аг: 50 erhält man 
Cos ——— 
2 
Urt 
Cos Е 
Cos? o : 
dg——dpz ut 
T р Siu? p Cos 
2 
vat 
Sin s 
—£ d. (t -4- 1) Cos? p Cotgp t—t 
Cos -—— 
2 
GEI 
Cotg p Cos © U—t 
+ Coe os MU кү 
Cos 
2 
Cos? 9 tg е T D 2 ur 
=—dp Sep Gere! +t) Cos’ фір etg 2 
U--t 


--id. (t —1) Cos’ ọ tg pig" 
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Es ist aber d. (t +) =d z7 4-7 2 Па, 
und а. (1—0) =97 — 47; 


Urt 
demnach ist der Factor von dac + Sin 2 Ф tg à 
Sin ze 
der von dp=— Sur 


nt v-t tmnt 
der von dr —;Sin29 (tg —— + tg x 


2 
Sino 9 Sint , Sinz ọ Sint 


uer Же E = Cost Cost" 


OS —— 


2 
К ; А U-rt UTIN 
endlich der von dai =—4 Sin 2 o (tg ww EE I 
Sin 2 a Sint 


EC Css tt Cost" 


Nimmt man alles diess zusammen , so ist 
ttt d Sin29 
2 SP Sinzp 


dg=tdaSin2ytg 


Sin 2q Sint’ , Sin2gSint o 
H EE е کے‎ 

2 7. Cost’ + Cost 1 d7. Cost + Cost d ) 
Setzt man voraus, dass das Instrument etwa bis auf eine 


Minute genau sich von Ost nach West bewegt, so kann 
vt 
Cos "oca gesetzt werden, und dann gehen die beyden 


Gleichungen (A) und (B) in folgende einfachere über: 
tg ọ = Cotg p. Sec + (T +r’ — T — т) und 
Sin g78 
D: Sins р d 
Daraus folgt, dass ein Fehler in dem Unterschiede der 
Correctionen der Uhrzeit einen desto geringeren Einfluss hat, 
je kleiner Т’ — T ist, d.h. wenn der Stern nahe bey dem 
Zenith culminirt, für welchen Fall die Methode allein ange- 
wendet werden soll. Da für Zenithalsterne ọ —90o— p ist, 
so ist auch Sin 29 —Sinzp und daher doe — dp oder 
der Fehler der Polhöhe wird genau eben so gross, als der 


d ez? (d r'— dz) Sin2 etg - (T. -7' —'T —7)—d 
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Fehler der zu Grunde gelegten Poldistanz des Sterns. Braucht 
man daher diese Methode nur, um die Differenz zweyer 
Dreiten (etwa an den beyden Endpuncten einer geodätischen 
Messung) durch denselben Stern zu finden, so erhält man 
ọ ganz unabhängig von dem Werthe, den man der Grösse 
p beygelegt hat. Man bemerkt von selbst, dass dieses Verfah- 
ren auch dann noch ein richtiges Resultat gibt, wenn auch 
die optische Axe auf der Drehungsaxe nicht genau senkrecht 
steht, wenn die beyden Endcylinder der Axe ungleiche 
Durchmesser haben, oder wenn das Fernrohr oder die Axe 
einer kleinen Biegung ausgesetzt ist, nur muss dann an don 
folgenden Tagen die Beobachtung mit umgekehrter Axe 
wiederholt, und aus beyden Beobachtungen das Mittel der 
Grósse ф genommen werden. 

I. Deobachtet man zwey verschiedene Sterne, den einen 
óstlich und den andern westlich vom Meridian, so wird 
man in dem zweyten Theile der ersten der vorhergehenden 
Gleichungen p' statt p setzen, wodurch man erhält 

Cotg p Sin t^ — Cotgp/ Sint 


tg p= Siu (t — i) oder 
Cotg p Sin (T’-+ r'a’) — Cotg p'Sin(T-- * — a) 
іва Hl + а) —(T 4- r — a)) 


Wenn man also mit dem nahe senkrecht auf den Meri- 
dian gestellten Mittagsrohre einen Stern auf der einen Seite 
des Meridians beobachtet hat, kann man sogleich einen zwey- 
ten auf der andern Seite durchgehen lassen. Die Sternzeit T 
und die Zenithdistanz z dieser Sterne, die man zur Stellung 
des Rohres braucht, findet man aus den Gleichungen 
Cos (T —2) = Gotg e Cotg p und Cos (T'— а) = Cotg eCotg р 


Cosp Cos p' 
3 Cos z' = = 


Eê a Sing 

II. Wird dieses Fernrohr mit einem kleinen Höhenkreise 
zur Einstellung der Sterne, und sein Stativ mit einer um ei- 
nen vertikalen Zapfen beweglichen, und etwa in Zehntel- 
Grade eingetheilten horizontalen Platte, welche die beyden 
Stützen des Fernrohrs trägt, versehen, so kann man damit 
nach $.8 zuerst die Zeit oder die Correetion der Uhr bestim- 


men, wo das Fernrohr nahe in die Ebene des Meridians ge- 
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bracht wird, Dreht man dann das Fernrohr im Horizont nahe 
um go, so wird man damit, nach dem in (I) gezeigten Verfah- 
ren, auch die Polhóhe bestimmen, wo man, der grösseren Si- 
cherheit wegen, z wey Sternenpaare mit umgewendeter Ro- 
tationsaxe des Fernrohrs beobachten kann. Ist das Fernrohr 
stark genug, etwa von 18 Zoll Focallänge, so wird man damit 
auch Vergleichungen des Mondes mit benachbarten Sternen 
im Meridian und selbst Finsternisse beobachten, oder die geo- 
graphische Lünge des Beobachtungsortes bestimmen kónnen, 
daher ein solches kleines Mittagsfernrohr sich vorzüglich für 
astronomische Reisen eignet. 
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Vorlesung IL 


Bestimmung der Zeit und der Polhöhe zugleich. 


1.8. Auf Reisen oder auf der See, wo man den Stand 
der Uhr oft nicht mit Genauigkeit kennt, und auch, ihn zu 
bestimmen , nicht immer Zeit und Gelegenheit hat, wird eine 
Methode wünschenswerth, Zeit und Breite zugleich zu 
bestimmen. Die Auflösung dieser Aufgabe ist schwer, wenn 
sie zugleich die für die Schiffer nöthige Einfachheit und 
Kürze haben soll. 

Ist P der Pol des Äquators und Z das Zenith, und ist 
ein bekannter Stern in A und einige Zeit darauf ein anderer 
in B beobachtet worden, so soll man aus den beyden Zenith- 
distanzen Z А =z, ZB==z’ und der gegebenen Zwischenzeit 
der beyden Beobachtungen die Äquatorhöhe PZ=# und 
den Stundenwinkel Z P А —tdes ersten Sterns zur Zeit der er- 
sten Beobachtung finden. 

Ist a p die gegebene scheinbare Rectascension und Pol- 
distanz des ersten, und а р des zweyten Sterns, und T, Т' 
die gesuchte Sternzeit der beyden Beobachtungen, so sind 
die Stundenwinkel der Sterne T — x =t und 'T' — «==t‘, und 
beyder Differenz tt’ == (а — a) — (T'— T) ist eine be- 
kannte Grösse, da а’ — а bekannt und auch T" — T, oder 
die Sternzeit der Zwischenzeit beyder Beobachtungen gege- 
ben ist. Sey also diese bekannte Grösse 

(à —a) — OË — T)z0, 
so ist t — t' — 0 oder t' — t — 6. 

Man kennt also in dem Dreyecke A P B zwey Seiten 
P A— p, P B= р’ mit dem eingeschlossenen Winkel АРВ 6, 
und kann daher daraus die dritte Seite А B und den Winkel 
P A B finden. In dem Dreyecke ZA B sind dana alle drey 
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Seiten bekannt, also wird auch der Winkel ZA B und da- 
her auch ZAP—=ZAB—PAB gefunden. Endlich sind in 
dem Dreyecke Р Z A die beyden Seiten P A= p und ZA—z 
und der eingeschlossene Winkel Z A P bekannt, also kann 
auch daraus der Winkel AP Z—t und die Seite PZ=Y ge- 
funden werden. 

Allein diese Auflösung dreyer sphärischer Dreyecke ist 
für die Ausübung beschwerlich. Wir wollen daher sehen, 
wie sich diese Betrachtungen durch die Analyse vereinfachen 
lassen. (Berl. Jahrb. 1812.) 

Es ist, wenn z und z' die beyden beobachteten Zenith- 
distanzen sind, 

Соз 2 = CospCos$--SinpSin$ Cost. . . . (1) 

Cos z' = Cos p'Cos Û -Sin p'Sin 3 Cos (t— 0) . (2) 

Aber es ist auch 

(Cos p Cos $ -+ Sin p Sin 4 Cost)? 
+ (Sin p Cos? — Cos p Sin ¢ Cost)’ 
== Cos’ 4 -- Sin 4 Cost, т 
und daher wird die Gleichung (1) 
(Sin p Cos: — Cos p Sin $ Cos t)' -+ Sin? 4 Sin' t — Sin’ z = o. 
Sin p Cos  — Cos p Sin } Cost 


Sinz 


Ist also Cos c — , SO ist 


Sint Sin Û = Sinz Sinc, 
und wenn man in der vorletzten Gleichung den Werth 
Cos z — Cos p Cos 
Sin p Cost 
für Sin Ф aus (1) substituirt, oder auch, wenn man in der- 
selben Gleichung den Werth 
Cos 2 — Sin p Sin $ Cost 
ا‎ SEE 
für Cos № substituirt, so erhält man 
Cos ү = Cos p Cos z+} Sin p Sin z Gosc oder 
Cos tSin Û = Sin p Cos z — Cos p Sin z Cos c. 
Die Gleichung (2) gibt ferner 
Cos z' = Cos р Cosy -+ Cos 8 Sin p Sin $ Cost 
+ Sin 6 Sin р’ Sin» Sint 
und, wenn man in dieser Gleichung die vorhergehenden 
Werthe von Coss, Cost Sin» und Sint Sin d substituirt, und 
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Sin Sin p’ Я. 
E Sinp Cosp’— Cos p Sin p’Cosg ° " ' (5) 
setzt, so erhält man 


Cos z' — Cos z Cos p Cos p'—- Cos z Cos § Sin p Sin p’ 
= Sin z Sin 0 Sin р’ (Cos c Cotg a -4 Sin c). 
Setzt man daher a—c:—=b, so ist 
Sin a (Cos z’—Cos z Cos p Cos p/—Cos zCos gSin pSin p^ 
СШ = a er “ы 
Hat man aber so die Werthe von a und b gefunden, so 
kennt man auch c—a — b, und sonach t durch die Glei- 


chung 
SinzSinc 


Cosb= 


. ©) 


woraus T =a 4t oder die Sternzeit der ersten Beobachtung 
folgt, die, mit der Uhrzeit dieser Beobachtung verglichen, 
den gesuchten Stand der Uhr gibt. Die Áquatorhóhe 4 end- 
lich findet man durch die Gleichung 
zu (Cos p Gos z -+ Sin p Sinz Cosc). . .(6) 
Die Gleichungen (3) bis (6) enthalten die Auflösung un- 
serer Aufgabe. Man kann sie durch Einführung dreyer Hülfs- 
mittel A, B, € etwas bequemer machen. 


t8 t= Sin p Cos z — Cos p Sin z Cos c Sx 


Cotg 4 = 


Catg p’ 
Cosg ? 
Cos A tgg 

Sin A Cos z’ 

Cos z Cos pr Sin (A -- p) 

Cos a Cotg z Sin (45° — С). V/2 

Cos C Cotg (A 4- p) Б: 

Cotg z 


Cos (a — b)* 


Es sey tg А = 
tg a = — 
tg C— 
Cos b= 


Cotg В = 
so hat man 
Sin B tg (a — b) 

Sin(p—B) ? 
Cotg № = Cost. Cotang (p— B). 
Ex. 1809 den 17. May wurde in Göttingen beobachtet: 


tg i= 
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Uhrzeit Zenithdistanz 
aBootis ı6" 8'25" 59° 55'о” im Westen vom Meridian 
a Aquilae 16 57 49 56 25 o im Osten vom Meridian 
59° 55' o" 56° 25' o" 
Collfr. ++ 32.5 4-32.5 
Refr. + 48.8 4-2 27.5 
z = 509°56' 21". 3 ®>:=56°27 о.о 


Für die scheinbaren Orte beyder Sterne hat man 
a —211^44 DAT, 88 р==69° 49' 3".98 
d'= 295 22 17.50 р ==81 37 24.55 

T' — T= o" 2g 24" = 7° 21' o" 
8 = 76° 16' 22". 62. 
Wir haben daher 
А==51°49 14.15 


a= 86 4051.11 
b=56 246.29 
B=35 46 15.27 
t—31 45 42.45 


T=t+a=ı6' 13 54.49 
Uhrzeit 16 8 25 


Corr. der Uhr x= + 529.49 


und eben so T" —a' — a — 6 + T = 16" 45' 18". 49 
16 37 49 


x= 5'29'.49 
und endlich A 38° 27' 54". 47 

2. $. Die numerische Entwicklung der vorhergehenden 
Ausdrücke wird aber, besonders für den ungeübten Schiffer, 
wenn er sie, wie es erfordert wird, oft vornehmen soll, 
noch immer beschwerlich seyn. 

Sehen wir daher, ob man nicht durch eine indirecte 
Auflösung des Problems unserem Zwecke näher kommen 
kónne. 

Behält man die vorige Bezeichnung bey, und setzt die schon 
beynahe bekannte Áquatorhóhe gleich x, so findet man die 
beyden Stundenwinkel t und t' aus 
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prr Se p+ı—z | 


AERE ————— en 
2 
Cos; Se Sin p Sin x 


px +x+ 2 Si rd 


"Sin in 
dé : 
Cos zt = lA 4 


War x gut gewühlt, so ist 
T=a+tt=a-+t-+4 und 
T=d+t=a+t—$, à 
wo, wie zuvor, 0 = (а — a) — OD —'T) eine bekannte Grós- 
se ist. 
Ist aber x fehlerhaft, so werden auch diese beyden für 
T und T" gegebenen Ausdrücke nicht gleich seyn. Man su- 
che dann, nur in Minuten, die Azimute o, ei aus den 
Gleichungen 


н Sin р Sint . , Sinp'Sint! 
Sin o= ag ° Sin o =, Un 
Cotg o , Cotgo' 
= Binz? A= Sinx 


"Ist dann d x der gesuchte Fehler in dem oben angenom- 
menen Werthe. von x, so ist 
dt=Adx und dt = A de 
und daher die verbesserten Werthe von T und T” 
T=a+tt+Adx=a+r-+6-+-A’dx und 
'—a'--t'4- A'dx-—a -Ft —0 4 Аах, 
und aus beyden folgt 


also auch die wahre Äquatorhöhe y — x+ d x. 
Ex. Für das vorhergehende Beyspiel hat man, wenn 
man x = 38° 28' 10" 
i = 51°44 5" 54 und t= — 44^ 52/55". 02; 
aber œ £50? 15°. 9 w = — 56° 25'. 09 


setzt, 


A= 1.5562 A = — 1.0686 
21.74 ' 
also d х===— nn 7777 15". 695, 


wahre Äquatorhöhe + =x -]- dx= 38" 27 DAT, 5, wie zuvor. 


Weiter ist 
T = 245° 28 57". 25 = 16°15' 54" 48 
Uhrzeit 16 825. о 
Corr. der Uhr gegen Sternzeit -]- 5 29.48 
oder T’ = 250° 49 Aa", 25 = 16" 45 18'. 48 
Uhrzeit 16 54 49. o 
Corr. der Uhr -+ 5 29.48 wie zuvor. 
Hätte man anfangs die hypothetische Äquatorhöhe 
x = 38° 18' o" also gegen 1o Minuten zu klein angenommen, so 
hätte man gefunden 


t = 51° 50 20 t= AAT Säi о" 
w = 49 49 18 el ——b56 6 25 
А 3.56245 A = — 1.08595 


vs 1442.62 0, d 
dx ETE I 2.446jo = 909- 7 =0 949.73 
also wahre Äquatorhöhe d = x + d x = 38° 27' 49". 7 nur mehr 
5” zu klein. 
T =a -4 t4-A dx = 243° 2858". 5 —16* 159 54”. 5 
Uhrzeit 16 8 25.0 


Corr. der Uhr + 5 29. 5 wie zuvor. 


Sollte aber, bey einem anfangs zu fehlerhaft angenom- 
menen Werthe zon x, der gefundene Werth von № von je- 
nem x zu verschieden seyn, so würde man die Rechnung 
mit diesem neuen verbesserten Werthe von x wiederholen. 

5. 6. Setzt man die Poldistanzen p und p' einander 
gleich , oder beobachtet man denselben Stern zweymal, 
so hat man, wenn man die boyden Gleichungen 

Cos z = Cos p Cos  -4- Sin p Sin 9 Cost 
Cosz' = Cos p Cos 4 + Sin p Sin 9 Cost 
subtrahirt, folgenden Ausdruck 
Sin 4 (2.4 2) Sin 3 (a —2 
Sin (4-0) Sin Lt —t) = A == SC ) ж. 

Liegen die beyden Zenithdistanzen auf derselben oder 
auf entgegengesetzten Seiten des Meridians, so ist im ersten 
Falle + (tt —t) und im zweyten ZC +t), nämlich die halbe 
Zwischenzeit der Beobachtungen, bekannt, also wird man 
auch in beyden Fällen aus der Gleichung (I) die Grösse 
t sowohl ais 1 finden, wenn d bekannt ist, 
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Hat man aber für 4 nur einen genäherten Werth ange- 
nommen , so werden auch die Werthe von t und i' nicht der 
Wahrheit gemäss seyn; allein die erste der beyden vorher- 
gehenden Gleichungen gibt 


t 
Cos (р — 4) = Cos z + 2 Sinp Sin d Sin" , 


und daraus folgt, dass, wenn die erste Zenithdistanz z nahe 
an dem Meridian genommen wurde, also t nur klein ist, 
der Fehler von d das letzte Glied dieser Gleichung nur un- 
merklich ändern wird, und dass man daher, des oben erwähn- 
ten unrichtigen Werthes von d und t ungeachtet, doch die wa h- 
re Äquatorhöhe 3" nahe genug aus der Gleichung finden wird 


t 
Cos (p — 4") = Cosz 4-2 Sin p Sins Sin? - 
oder auch aus oes LE) 


4 


Cos (p— $^) = Соѕ2 -- 2 Sin p Siny Sin z 


wenn die zweyte Zenithdistanz z' nahe an dem Meridian ge- 
nommen wordenist. Kennt man aber so den wahren Werth 
von }', so wird man ihn statt d in der Gleichung (I) substi- 
tuiren, und dadurch auch die Zeitbestimmung, oder die 
Werthe von t und t' verbessern. 


Ex. Uhrzeit Z. D. Mittelp. der Sonne 
o* 5' 12” z = 27° 58' 10". 2 
5 21 до z = 48 56 40.5 


Beyde Beobachtungen wurden auf der Westseite des 
Meridians und die erste nahe an demselben gemacht. Die 
scheinbare Poldistanz ist p = 69^ 24' 52" und die angenomme- 
ne Äquatorhöhe A =41° Do, 


—t 
2398 g' 232458 159 


t 
Es ist also 5 = 


Sin 4 (2/-1-z) 5102 (27—21) 
98 — SinpSing(r—1) = 94609858 
log Sin ф == 9.8241037 


+t 


t 
log Sin = 9.6568801 
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vt ' ГА 
also ыу = 25° 40 50". 7 


t—t 


= 2432 15.0 


es war 


alsot= 1 845.7 
Damit gibt die Gleichung (II) 


t 
2 Sin p Sin } Sin’ , = 0.0001240 
Соѕ2 = о.8859110 


Cos (p — 4) = 0.8860358 
D p—43 = 27° 57 14". 6 
р = бо 24 32.0 
verbesserte Äquatorhöhe y = 41 47 17.4 
Geht man mit diesem Werthe von di wieder zur Glei- 
chung (1) zurück, so ist 
wie zuvor, 9.4609858 
log Sind’ = 9.8257210 
Urt 


Sin Pm 9.6572628 
tpt 

2 
v—i 


= 25° 42' 26". 1 


= 24 52 15.0 


2 


also auch i= 1° 10' 11". 1 Um 50^14 41". 1 


о A Aol,aé 5 20' 50", 74 
Uhrzeit о 5 12 Uhrzeit 5 21 Зо 
Corr. der Uhr — 21.26 — 51.296 


Sollte der neue Werth 4° der Áquatorhühe von dem frü- 
her angenommenen ¢ zu sehr verschieden seyn, so wird 
man die Rechnung mit dem verbesserten Werthe von d wie- 
derholen. Die zwey vorhergehenden Zenithdistanzen wurden 
unter der Voraussetzung von 

р = 41° 4720" und t = 1910' 10", 
H = 50° 14' да und p = 2, 52” 
nach der Formel berechnet 
tgx = Cost.tg y, ps = 


so dass also die oben gefundene Äquatorhöhe 
9 = 419471774 
um 2”. 6 zu klein ist. 

Dieses zuerst von Douwes vorgeschlagene Verfahren 
ist das einfachste, welches man bisher für den Gebrauch zur 
See gefunden hat. Wenn man aber bey der Sonne, die sich 
vorzüglich zu Breitenbestimmungen zur See eignet, bey weit 
entfernten Beobachtungen (die, wie die Gleichung (I) zeigt, 
gewählt werden müssen) die Poldistanzen in beyden Beob- 
achtungen gleich setzt, so kann dadurch die gesuchte Äqua- 
torhóhe d oft betrüchtlich fehlerhaft werden. Es scheint da- 
her das Seite 202 gegebene Verfahren, aus zwey oder drey in 
der Nähe des Meridians genommenen Zenithdistanzen , unab- 
hängig beynahe von allen andern Vorkenntnissen, die Breite 
zu bestimmen, für Seefahrer vorzüglich empfehlungswerth 
zu seyn. Wie man aber, wenn die Breite bekannt ist, die 
Zeit selbst durch eine einzelne Zenithdistanz in der Nähe 
des ersten Vertikalkreises finden kann, ist aus dem Vorher- 
gehenden Seite 170 bekannt. 

Übrigens würde es nicht schwer seyn, auch auf die 
erwähnte Änderung der Poldistanz der Sonne Rücksicht zu 
nehmen. 

Multiplicirt man nämlich von den beyden anfänglichen 
Gleichungen des $. 5, nachdem man in der zweyten p' statt 
p gesetzt hat, die erste durch Sin p' und die zweyte durch 
Sin p, so gibt ihre Differenz 

Соз z Sin р’ — Cos z’ Sin p = Cos$ Sin (p' — p) 

+ Sin p Sin p' Sin } (Cost — Cost). 

Setzt man in dem ersten Gliede dieser Gleichung 
CoszSin p' = Cos z Sin (p + p — p) =Cosz Sin p Cos (p'—p) 
4 Cos 2 Cos p Siu (p' —p, und Cos (p — p) — 1, 

so hat man 
Sin 2. КУТА Зы 
“pt Ut 2 2 
Sim Ka Sin p'Siu y E 
Sin (p/—p) [Cos p Cos z — Cos Al 
x 2 Sım p Sin pi Sin A 
welche Gleichung man statt der vorhergehenden (Т) brau- 


chen wird. 


Sin 


? 
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4. $. Wir wollen nun noch sehen, wie man aus drey 
beobachteten gleichen Zenithdistanzen dreyer verschiede- 
ner Sterne die beyden Grüssen d und t finden kann. 

Sind a«a” die scheinbaren Rectascensionen , und p p'p* 
die Poldistanzen dieser Sterne, und 6 &'6" die Uhrzeiten der 
Beobachtungen, so hat man, wenn К die Correction (Acce- 
leration) der Ühr gegen Sternzeit ist, für die Stundenwinkel 
der Sterne die Ausdrücke 

8—k —a, f —k—a', o" — k — a", 
also auch , wenn man der Kürze wegen 

8—a =r, 0 —a =r, und g'— a" ez" setzt, 

Cosz—Cosp Gos?-+Sinp Sind Cos(r —k), 

Cosz = Cos p' Cost + Sin p' Sin № Cos(7' —k), 

Cos z 2 Cos p” Cos 4 + Sin p” Sin № Cos (7” — К). 

Die Differenz der beyden ersten dieser Gleichungen gibt 

т— т pp’ (UT 


Cotg $ = Cos —— Cotg —;—— Cos P ۾‎ —b 
„tor р-р, TT 
Sin E Сов " Sin ( z — k) 
Ist daher 
WE p—p' 
А Sin B= Sin = Cote SEN 
PAR +p’ LE 
A Cos B = Cos ~ E Je, und С==- TN 
so ist die letzte Gleichung 
Cotg$ — A Cos (G — k)...... (1). 
Auf dieselbe Art erhält man 
Е я T"—T р—р“ 
A' Sin B' — Sin S Cotg — ^, 
(i) am +p“ 
А' Cos B' = Cos - z ү К З 
ШЕ = 
tun : D 
Cotg 3 = А’ Cos (C' — bi, (П). 


Веуде Werthe von Cotg d geben 
o= À Cos (C — К) — А’ Cos (C' — К), oder 
o—[(A' — A) — (A' 4- A) ] Cos(C — k) 
IA — A) + (A 4- A)] Cos (C'—k), oder 
o= (À' — A) [Cos (C — к) 4- Cos (C' — k)] 
— (A' 4- A) [ Соз (C — к) — Cos (C' —k)]. 


oder endlich 


GC’ C 
o = (A' — A) Cos (se — k) Cos 


(А-А) Sin = 


Setzt man also 


Ui C 
—k) Sin 


es x, und 
C'—C 
tg (45° — x) Cot у 8 ys 
не A-4 
so ist a8 (45° — x), und daher 
k=: (C-C) — y... (100). 

Die Gleichung (I) oder (II) gibt die Äquatorhöhe, 
und (TIT) die gesuchte Correction der Uhr. 

Berechnet man dann mit diesen Werthen von ў und К 
aus einer der drey ersten Gleichungen die wahre Hóhe Z 
so gibt dieser Werth von Z mit der beobachteten Zeniih- 
distanz verglichen den Collimationsfehler oder den Thei- 
lungsfehler des Instrumentes, oder die wahre Refraction, als 
die dritte der zu suchenden unbekannten Grössen. Bey der 
Auswahl der Sterne hat man vorzüglich darauf ти sehen, 
dass die Ázimute derselben so verschieden als möglich sind. 
(M. s. Mon. Corr. 1808 October und 1809 Jän.) 

Ex. 1808 den 27. August wurde in Göttingen unter der 
gemeinschaftlichen Zenithdistanz 57° 20° 32.5 beobachtet 

a Andromedae zur Uhrzeit 21* 55 26” 


« Urs. min. 21 47 до 

a Lyrae 22 5 on 

Die scheinbaren Positionen dieser Sterne sind 

Rectascension Poldistanz 
« Andromedae 25" DÉI 55."55 бъ 57 45.2 
o Urs. min. o 55 4.70 1 42 54.3 
a Lyrae 18 50 28.96 D1 22 53.4 
also ist 


91° 54 52,"64 2525 49 a10."o 
зо 52 25.50=515 6 19.5 
3 34 b2,04—: 55 45 о.б 

15 * 


T 
e 


== 
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log A==0.2072029 log A’ = 0.8836657 


B= 554^ 1g' 22.5047 B’ 266° 5о' б5.”о7 
C=—55 54 57.27 С'==—7у 47 49.75 
x= 11 5 41.28 y=—5g 35 14.71 
k=- 2 44 1.20 = o^ зо’ 56."08 


(Acceleration der Uhr) 


C —k-——38' $8' 38."44 
CQ —kz—8o 31 50.95, also 
des A 28' 8."49. 


Mit diesen Werthen уоп № und k findet man aus den 


drey ersten Gleichungen 


BI 57° 22' 58.7 
Refraction 42.7 
wahre Zenithdistanz $4 21 56.0 
beobachtete Zenithdistanz 57 20 52.5 
bekannter Collimationsfehler ı 45.0 
wahre beobachtete Zenithdistanz 57 22 15.9 
also Theilungsfehler 21.5 
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Vorlesung IV. 


Bestimmung der geographischen Länge. 


1. $. Wenn man die Ortszeit (wahre, mittlere oder 
Sternzeit) kennt, welche zwey Orte der Oberfläche der Erde 
in demselben Augenblicke zählen, so ist die Differenz 
dieser Ortszeiten auch sofort die Differenz der geographi- 
schen Längen dieser Orte. Beobachtet man also an beyden 
Orten eine solche Erscheinung, die für beyde in demselben 
Augenblicke Statt hat, z. B. Mondesfinsternisse, Ein- und 
Austritte der Jupiterssatelliten, Feuersignale u. s. w., und ist 
die Correction der Uhr oder die Zeitbestimmung an beyden 
Orten bekannt, so ist dadurch auch die Längendifferenz 
dieser Orte gegeben. 

3ie Mondesfinsternisse geben wenig Genauigkeit, da 
der Schatten der Erde auf dem Monde nur sehr unvollkom- 
men begrenzt erscheint. Etwas genauer sind die Beobachtungen 
der Ein- und Austritte der Flecken des Mondes in und aus 
dem Schatten, Auch die Jupiterssatelliten gewühren nicht die 
gewünschte Übereinstimmung, selbst wenu man nur die bey- 
den dem Jupiter nüchsten, als die zu diesem Zwecke taug- 
lichsten, und von ihnen nahe gleich viel Ein- als Austritte , 
wenn man an beyden Orten mit nahe gleich starken Fern- 
rühren beobachtet, wenn man die der Opposition zu nahen 
Finsternisse als ungewiss gänzlich ausschliesst u. s. w. 

Sehr genau sind die Pulversignale (die durch die plötz- 
liche Entzündung von vier bis sechs Loth gemeines Schiess- 
pulver gegeben werden), aber sie sind ihrer Natur nach nur 
auf geringe Distanzen (von fünf bis zehn deutsche Meilen), 
beschränkt. Da die Geschwindigkeit des Lichtes für solche 
Distanzen als unendlich angesehen werden kann, so wird 
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man diese Erscheinungen für alle Orte, wo sie sichtbar sind, 
als tautochron betrachten. Durch Verbindung mehrerer sol- 
cher Signale lässt sich diese Art der Längenbestimmung sehr 
weit fortführen. Dass eine genaue Zeitbestimmung an den 
beyden Endpuncten dieser Signalkette erfordert wird, ist 
für sich klar. Man theile eine gerade Linie AG in den 
Puncten B, C, D, E, F in sechs Theile, wo А und G die 
beyden Endpuncte der Kette, und B, D, I! drey Berge be- 
zeichnen, auf welchen man die Signale geben soll, und wo 
die Zwischenorte C und E so gelegen sind, dass man in 
С die Signale von B und D, und eben so in Ё die Signale 
von D und F sehen kann. Drücken die Grössen AB, BC, 
CD... zugleich die noch unbekannten Längendiflerenzen 
a,b, c... der Orte A und B, B und C, C und D... aus, 
und sind t, t und t” die Ortszeiten, zu welchen die Signale 
auf den drey Bergen B, D und F gegeben werden, so sieht 
der erste Ort A das erste Signal in B um die Zeit 1—а = 6 
seines Ortes; der dritte Ort C aber sieht dasselbe Signal in B 
um die Zeit t-]- b = 6' seines Ortes. Eben so wird das zweyte 
Signal in D von dem Orte C um 1 с= 6" 
E um i'--d— 6" 
und das dritte Signal in F von dem Orte E um t" —e— 6" 
G um t" + f= 6" 
gesehen. 
Es ist aber die gesuchte Längendifferenz der beyden 
Aussersten Puncte 
L=AB=(a-+b)+ (c ---3) + (e4- D, 
das heisst, wenn man die vorhergehenden Werthe von 
a, b, c... substituirt, 
L=@—9)+0" — 87) 4 (0 —0"7), 
oder endlich 
L-—e'— (g'— 4") — (07 —9)—20, 
und dieser Ausdruck zeigt, dass man an den inneren Beob- 
achtungsstationen C und E nur den Gang, aber nicht den 
Stand der Uhr zu kennen braucht, dass aber an den bey- 
den Endpuncten А und G der Signalkette eine genaue Zeit- 
bestimmung unerlässlich ist. Den blossen Gang der Uhr 
wührend den Signalen aber kann man für die Orte C und E 
finden, wenn nach der Vollendung der ganzen Unterneh: 
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mung die Zwischenzeiten der verschiedenen in B und F 
gegebenen Signale von den beyden Hauptbeobachtern in 
A und G gegeben werden, so dass also in den Zwischen- 
stationen C und E nur überhaupt ein gleichfórmiger Gang 
der Uhr vorausgesetzt wird. Beyspiele dieser Lüngenbestim- 
mungen findet man in den ersten Bünden der Annalen der 
Wiener Stern warte. 

2. 6. Die grosse Vollkommenheit, mit welcher jetzt 
tragbare Uhren (Chronometer) verfertiget werden, setzt uns 
in den Stand, die Zeit eines Ortes unmittelbar mit der eines 
anderen zu vergleichen. Ein Beyspiel wird den Gebrauch 
derselben deutlich machen. 

Den 29. May 1786 fand Zach die Correction seines 
Chronometers gegen die mittlere Zeit in London im Mittag 
dieses Tages gleich x = + 2."1 (die Uhr zu wenig), und aus 
den Beobachtungen der vorhergehenden Tage fand er, dass 
diese Uhr täglich o.”1715 gegen mittlere Zeit zurückblieb. 
Den 27. Junius kam er mit derselben auf der Sternwarte 
Secberg an, und [and daselbst aus correspondirenden Höhen 
die Uhrzeit des Chronometers am 27. Junius im wahreu 
Mittage Seebergs Т =25° ıg 5."4o. 

Allein die mittlere Zeit im wahren Mittage Londons 
für den 27. Junius ist (aus den Tafeln oder den Epheme- 
riden) gleich ob ai 84," д 

Es war aber x— — 2. 1 
In 29 Tagen Verspätung der Uhr (0.1715) 29= — 4.97 
also am 27. Junius Uhrzeit des Chronometers 
im wahren Mittage Londons Ju 099299977235 
woraus sofort die Lüngendifferenz zwischen London und 
Seeberg folgt 
T'—'T—o' 45 25.05, 

5. 6. Da die Rectascension des Mondes sich so schnell 
ändert (bis 15° in einem Tage), so werden diese Rectas- 
censionen zur Zeit seiner Culmination in zwey verschiedenen 
Meridianen selbst verschieden seyn, und ein Mittel geben, 
die Lüngendifferenz der Beobachtungsorte zu bestimmen. 

Sey t der durch Beobachtung der Culminationen ge- 
fundene Unterschied der wahren Rectascension des Mondran- 
des, und eines nahen Fixsternes (positiv genommen , wenn die 
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Rectascension des Mondes grösser ist, als die des Sternes) 
an dem westlichen Beobachtungsorte , und т dasselbe für den 
óstlichen Ort, beyde in Zeitsecunden ausgedrückt. Diese 
Grössen t und т drücken also den Rectascensionsunterschied 
des Mondes und des Sternes, und zwar zur Zeit der 
Culmination des Mondes an den beyden Orten aus. 
Man muss aber diese Rectascensionsunterschiede nicht für 
die Zeit der Culmination des Mondes, sondern für die Zeit 
der Culmination des Sternes nehmen. Da nämlich die Rect- 
ascension des Fixsternes während der Zwischenzeit sich 
nicht ändert, so culminirt der Fixstern an dem westlichen 
Orte um eben so viel (in Sternzeit) später, als an dem öst- 
lichen, wie viel die Längendifierenz beyder Orte beträgt, 
und daher wird die Rectascension des Mondes zur Zeit der 
Culmination des Fixsternes an dem westlichen Orte grösser 
seyn, als zur Zeit seiner Culmination an dem östlichen, um 
eine Grösse, die der Lüngendilferenz beyder Orte propor- 
tional ist. 

Sey also b in Bogensecunden die Ánderung der Rect- 
ascension des Mondes in einer Stunde Sternzeit, so ist für 
den Augenblick der Culmination des Sternes jene Rect- 
ascensionsdifferenz in Zeitsecunden 


bt 
t— — —— für den einen Ort, und 
15. Don 
br 
т — —- für den anderen, 
15. Don 


also ist auch beyder Unterschied , d. h. die wahre Änderung 
der Rertascension des Mondes während der Zeit zwischen 
beyden Culminationen des Sternes 
b (t — «) 
15.60: 


ti— 7 — oder, 


wenn t — r==a ist, in Bogensecunden 
5 ab ) 
dicc (= 15. 60° 
Kennt man aber 4, so ist die gesuchte Lüngendifferenz 


x in Zeitsecunden b:560oo" ss Z:x, oder 


5600 4 А 
xz р, oder endlich 


xc 15 (5600) m ч. 


c 
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Nimmt man auf die Verschiedenheit der scheinbaren 
Mondeshalbmesser in beyden Beobachtungen Rücksicht, so 
sey r und p der wahre Halbmesser und die wahre Poldistanz 
des Mondes an dem ersten oder westlichen, und p x an dem 
östlichen Orte, so hat man 


T o 
= LU — 7 эы т — ee e I 
2 : trs т р Sin E) ( ), 
das untere Zeichen, wenn der westliche, das obere, wenn 


der óstliche Mondesrand beobachtet wurde. 

Ist ferner überhaupt b in Bogensecunden die Änderung 
der Rectascension des Mondes in einer Stunde einer ge- 
wissen Zeit, und m das Verhältniss der Stunde dieser Zeit 
zur Stunde der Sternzeit, so 1st 


am 
x= 15 (5600) т-—а...... (ID. 


Ist z. B. b die Bewegung des Mondes in einer Stunde 
Sternzeit, so ist, wie oben, m==ı. Ist aber b die Bewe- 
gung des Mondes in einer Stunde mittlerer Zeit, so ist 
m=1.00274 u. 5. w., und die beyden Gleichungen (1) und 
(П) geben den gesuchten Längenunterschied der beyden 
Beobachtungsorte. 

Ex. Man beobachtete die Sternzeiten der Culmination 
des Mondes 
in Gotha 135° 47 32.’45 in Manheim 13" 47 53."o 
а Virginis 15 14 17.87 15. 14 7315.2 

$5 14.58 55 35.8 
also t—7 =a = 21.22. 

Die Änderung der Rectascension des Mondes in einer 
Stunde Sternzeit ist 0°54 44."998, also b = 2084."998 und 
m= 1, und daher gibt die Gleichung (II) 

15 (3600) (21 . 22) 
2084. 998 

4. $. Da besonders zur See die Gelegenheit, die geogra- 
phische Länge zu bestimmen , nicht oft genug gegeben wer- 
den kann, so hat man zu dieser Absicht sehr vortheilhaft 
die Beobachtungen der Distanzen des Mondes von Sternen 
vorgeschlagen. 


— 21 . 22 = 528."36 — o" 8' 48.56. 


x= 


Die astronomischen Ephemeriden enthalten nämlich 
diese Distanzen des Mondes von der Sonne, von den gróss- 
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ten Fixsternen oder von den hellesten Planeten von drey 
zu drey Stunden jedes 'l'ages, z. В. für den Pariser Meridian 
so berechnet, wie sie aus dem Mittelpuncte der Erde gese- 
hen, erscheinen würden. Hat man daher auf irgend einem 
Puncte der Oberfläche der Erde eine solche Distanz beob- 
achtet, so wird man sie zuerst von der Refraction und 
Parallaxe befreyen, d. h. sie ebenfalls auf den Mittelpunct 
der Erde reduciren, und dann in den Ephemeriden die 
Pariser Zeit suchen, für welche der Rechnung gemäss die- 
selbe geocentrische Distanz Statt hat, welche Zeit mit der 
Ortszeit der Beobachtung verglichen, sofort die gesuchte 
Länge des Beobachtungsortes gibt. 


I. Um die Höhenparallaxe sowohl, als die Refraction 
beyder Gestirne zu finden, muss man ihre Höhen kennen. 
Wir wollen also annehmen, dass man kurz vor und nach 
der gemessenen Distanz D auch die Höhen beyder Gestirne 
beobachtet habe, woraus man denn, da man die Höhen- 
änderung derselben für die gegebene Zwischenzeit der Beob- 
achtungen kennt, durch eine einfache Proportion auch die- 
jenigen Höhen derselben ableiten kann, welche für die 
Beobachtungszeit der Distanz D selbst gehören. Sey also für 
diese letzte Zeit b die beobachtete Höhe des oberen Randes 
der Sonne, und B die des oberen Randes des Mondes, wo 
wir hier und im folgenden die kleinen Zeichen b p.. für 
das Gestirn, und die grossen B, P.. für den Mond beybe- 
halten wollen. Für dieselbe Zeit der beobachteten Distanz 
sucht man aus den Ephemeriden die horizontalen Halb- 
messer r R, und die Horizontalparallaxen p P beyder Ge- 
stirne, so hat man für die scheinbare Höhe des Mittel- 
punctes (Seite 93) 

der Sonne h'= b — г r p Sin b.Sin1", 

des Mondes H=B—R-—RPSinB.Sinı”, 
und wenn man für diese Höhen h' und Н’ die Refraction 
sucht, so erhält man die wahre Höhe des Mittelpunctes 

der Sonne h = h’— Аер Cos h', 

des Mondes H= H'— Refr +P Cos Н. 

Hat man den unteren Rand dieser Gestirne beobachtet, 
50 ist r und R negativ, 
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Aus derselben Ursache, aus welcher man die Höhen 
des oberen oder unteren Bandes der beyden Gestirne beob- 
achtet, misst man auch, nicht die Distanz ihrer Mittel- 
puncte, sondern die ihrer Ränder. Hat man daher die 
Distanz D ihrer nächsten oder inneren Ränder beobachtet, 
so ist die beobachtete Distanz Z/ ihrer Mittelpuncte 

d =D +p r (1 +p Sinh Sin 1”) 4-R(14- P SinHSin 17), 
in welchem Ausdrucke r oder R negativ wird, wenn man 
den äusseren Rand der Sonne oder des Mondes beobach- 
tet hat. 

U. Kennt man so die Grössen hh’, HH und Z', so 
kann man daraus die geocentrische Distanz Z auf folgende 
Art finden. 

Ist w die Differenz des Azimuts beyder Gestirne, 
so ist 

Соз 2 = Sin H Sinh -- CosH. Cosh Cos o, und 
Cos d'= Sin H'Sin h' + Cos H' Cos h' Cos о, 
Setzt man der Kürze wegen 
CosH Cosh 
DE бы? 
Hp (h А) H+ (bh A!) 
El OS 


N= Cos Lc Я , und 
A'+(H’—h A'—(H’—h‘ 
P= Sin rn Sin MIO, 


so gibt die zweyte der beyden vorhergehenden Gleichungen 
sofort 


ER а? V P fr © V. N 
Sin ET e Cos H’ Cos h’ und Cos а Cos H* Cos h’ 
Die erste derselben aber gibt 
о 
Cos 4= Cos (Н — h) — 2 Cos Н Cosh Sin’, oder 


[^] 


Cos 4=2 Cos Н Cos h Cos* — — Cos (Н -]- h), oder endlich 


2 
D Bel 
Cos 4= Cos (Н — h) Cos’ — Cos (Н Fb) 5ш°*——. 
Substituirt man in den drey letzten Gleichungen die 


[5] о 
vorhergehenden Меге von Sin 77 und Cos . so erhält 
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man verschiedene Ausdrücke für den gesuchten Werth von A 


So gibt der zweyte Werth 
Cos 42 М N — Cos (Н +h), oder auch 


h 
-— MN, und 


Sin? „= Cos? 


A H+h 
Cos? = = Sin? „ТЕМА. 


Setzt man also der grüsseren Kürze wegen 


H+I ^ H +h : 
Sin А = Sec 3 "Van, so ist Sin = Cos = CosA | 
oder У. 

Hh A ` Huh ( 
tg B--Cosec— MN, soist Cos y= Sin 7 Sec B} 


Sucht man eben so aus dem ersten der drey vorher- 
gehenden Ausdrücke von Cos 2 die Werihe von 


a ô 
Sin’ - und Соз? T, 


so findet man auf gleiche Art 
H—h 


| Beh А : 
Sin C = Sec Vm P und Cos —— Cos CosC) 
2 2 2 | 

oder ЗУП. 
H—h, / "s . H—h ( 
tgDzCosec- dm M P und Sin "E Sin S Sec D) 


Ex. In Seeberg wurde am 9. September 1792 um 
20" A 29."2 wahrer Zeit des Morgens die Distanz der bey- 
den inneren Ránder der Sonne und des Mondes 
D=67° 56' 5o" 
beobachtet, Für dieselbe Zeit war die beobachtete Höhe des 
oberen Bandes der Sonne Ь = 22° DÉI 34.”4 


und des Mondes В = 55° 58° 54.”o 
Für dieselbe Zeit ist endlich aus den Ephemeriden 
Sonne Mond 
horizontaler Halbmesser 997.4 Dap o 
horizontale Parallaxe 7.8 3250.6 
Refraction 155.0 58.9 


also Höhenparallaxe der Sonne p'=7.8 Cosb = 7.2 
des Mondes Р’ = 5250.6 Cos B = 1850” 
vergrösserter Halbmes3er der Sonne 
957.4 (1 4- p Sinb Sin 17) = 957."4 
des Mondes 
878 (1 -+P Sin B Sin 1") = goo."o. 
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Wir haben daher 
2=D-+957:4+900.0=68° 7 47" 
h’=22° 42' 57" H cs 55° 45 54" 

h = h'—Refr4J-p'-—22* 40 29" 
H-—H'—mnefr4-P'-56* 15 45”. 
Mit diesen fünf Grössen findet man aus der ersten der 
Gleichungen I 
log M—9.9955246 
log IN —9.4570226 
A=43 51 55", und 
d=68 5 аз“ 
gesuchte geocentrische Distanz der Mittelpuncte, 
In den Ephemeriden findet man aber 


wahre Zeit Paris Distanz der Mittelpuncte 
ı8 o 68° AN 5o" 
21 о 67 24 28 
о 4 «зһ 
Daher ist x = Re 230829295546 
1° 21! 22 18 
wahre Zeit Paris 19 29 55.6 
wahre Zeit Seeberg 20 5 29.2 
gesuchte Längendifferenz o 55 55.6 


III. Das vorhergehende Verfahren hat noch die Unbe- 
quemlichkeit, dass es nebst der Beobachtung der Distanz D 
auch noch wenigstens zwey beobachtete Höhen der Sonne 
und des Mondes voraussetzt. Man wird aber die vier letzten 
Beobachtungen umgehen, wenn man die Werthe von h h' 
und H H’ unmittelbar durch Rechnung sucht, was um 
so leichter ist, da man diese Grössen nicht mit der äusser- 
sten Schärfe braucht. Ist nämlich t der Stundenwinkel, p 
die Poldistanz, und № die Äquatorhöhe, so hat man 

tg x = Costtg ) , und 
т< "Мыш dol 
und wenn man so h kennt, so ist die scheinbare Höhe des 
Mittelpunctes der Sonne h' = h {- Refr — р". 

Ganz eben so wird man anch für den Mond verfahren. 
Der Stundenwinkel t der Sonne ist bekanntlich gleich der 
wahren Zeit der Beobachtung, und da man hat 

t 4 Rectasc © = Rectasc С -+ Stundenw Ç , 
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so ist auch der Stundenwinkel des Mondes bekannt, In un- 
serem Beyspiele ist für die wahre Zeit 
20 3! 2002 = 300 52 "19" ett 
Rectascension © = 160° o 15" Poldistanz (Q 85^ 19' 45" 
Rectascension d =ı00 40 до Poldistanz (—72 о 10 
68 28 45 
t =500 52 18 
Stundenwinkel ( — 921 5. 
Die Äquatorhöhe von Seeberg endlich ist 4$ 2239» 5' 43", 


also hat man für die Sonne 

x= 22° 56' 50", h = 22° 4o' 2g", h'= 22° 425 57”, 
und eben so für den Mond 

x=58° 41' 15°, Н == 56° 15' 46", IT = 55° 45' 54" 


wie zuvor. 


5. $. In dem Vorhergehenden wurden die beobachteten 
Distanzen des Mondes von anderen Gestirnen auf die aus 
dem Mittelpuncte der Erde gesehenen Distanzen reducirt, 
und mit den aus den Mondestafeln durch Rechnung gefunde- 
nen, ebenfalls geocentrischen Distanzen verglichen, weil diese 
letzten, wenn sie anders beobachtet werden könnten, für 
alle Bewohner der Erde tautochrone Erscheinungen , die 
allein zu Längenbestimmungen geeignet sind, seyn würden. 
Die schnelle Bewegung des-Mondes, und die dadurch ent- 
stehenden schnellen Änderungen seiner Distanzen machen 
ihn zu diesem Zwecke vorzüglich geschickt. Ganz auf die- 
selbe Art könnte man nun auch die beobachteten Zeiten 
des Anfanges und des Endes einer Sonnenfinsterniss, oder 
der Bedeckung eines Sternes von dem Monde auf die Zeiten 
der geocentrischen Zusammenkunft der Mittelpuncte des 
Mondes und des bedeckten Gestirnes reduciren, und diese 
mit der aus den Tafeln berechneten, oder besser, mit der aus 
der Beobachtung an einem Orte auf dieselbe Art gefundenen 
Zeit der geocentrischen Zusammenkunft vergleichen, wo 
dann die Differenz dieser beyden geocentrischen Conjunc- 
tionen auch sofort die Differenz der geographischen Länge 
der beyden Beobachtungsorte seyn wird. Die beobachteten 
Zeiten der inneren oder äusseren Berührungen sind nämlich 
ebenfalls die Zeiten von beobachteten Distanzen, aber diese 
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Distanzen sind erstens genau bekannt, da sie der Summe 
oder der Differenz der scheinbaren Halbmesser der Gestirne 
gleich sind, und zweytens lassen sich die Momente der Be- 
rührungen der Ränder, besonders bey Sternbedeckungen, 
mit grosser Schärfe beobachten, daher denn auch die Län- 
genbestimmungen bey Sternbedeckungen durch Genauig- 
keit sich vor allen anderen auszeichnen. Die einfachste und 
sicherste Art der Berechnung dieser Beobachtungen ist 
folgende. 

Aus den Tafeln oder aus genauen Ephemeriden sucht 
man für zwey Pariser Zeiten, welche etwa eine oder zwey 
Stunden von einander entfernt sind, und welche nahe die 
ganze Zeit der Dauer der Finsterniss umfassen, die wahre 
Länge und Poldistanz, den Halbmesser und die Horizontal- 
parallaxe beyder Gestirne, und daraus nach Seite 97 auch 
die scheinbare, oder von der Parallaxe aflicirte Länge 
und Poldistanz, so wie den scheinbaren Halbmesser bey- 
der Gestirne, und daraus endlich die beyden Grössen f und g 
durch folgende Ausdrücke 
stündliche Änderung d — stündliche Änderung (5) 

3600 


in scheinbarer Länge, 
stündliche Änderung @ — stündliche Änderung © 


P" 3600 
in scheinbarer Poldistanz. 


Diess vorausgesetzt, sey T die gegebene Ortszeit des 
beobachteten Anfanges oder Endes der Finsterniss, oder der 
Sternbedeckung, und t die nur beynahe bekannte östliche 
Länge dieses Ortes von Paris (für eine westliche Länge ist 
t negativ). Für die Zeit (T —t) suche man aus dem Vorher- 
gehenden durch eine einfache Proportion 
diescheinb. Länge des Monds a, und der Sonne od, des Sterns a 
die scheinb. Poldistanz р, - - - - x 
den scheinb. Halbmesser г, - - - - p 
(für Fixsterne ist p — о). 

Dieses vorausgesetzt, hat man in dem sphärischen Drey- 
ecke zwischen den Mittelpuncten beyder Gestirne und dem 
Pole der Ecliptik 

Cos (r +p) = Cos p Cos -]-SinpSin z Cos (a — a), 
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das obere Zeichen für die äusseren , das untere für die inne- 
ren Berührungen beyder Körper. 
Diese Gleichung lässt sich auch so ausdrücken 
r+ p—c a—a 
Sin? — 


"uli Sin? 3 + Sin p Sin x Sin? EW 
oder da r+p, p— und a—a nur kleine Grössen sind, 
wenn man der Kürze wegen Sin p Sin z = Sin P setzt; 
(r31 p)! = (p—z)'4-(a—«y Sin P, 
und diese Gleichung muss Statt haben, wenn alle vorher- 
gehenden Elemente a, p, r} a, ж, p, undauch die oben vor- 
ausgesetzte Lünge t des Beobachtungsortes richtig sind. 
Nehmen wir nun an, dass die Grössen a, p, r und t 
fehlerhaft, und dass die wahren Werthe derselben а-да, 
p+dp,r+dr und t4- dt sind, wo da, dp, dr, dt unbe- 
kannte Grössen bezeichnen , die wir suchen sollen. 
Nach dieser Voraussetzung wird also die vorhergehende 
Gleichung in folgende übergehen 
(r4- dr p)' = (рар — x — gdt) 4-(a4-da — a — fdt)* . Sin"P 
oder, wenn man die zweyten Potenzen von da, dp, dr und 
dt weglásst, 
(r2- p)' 4-2 (r-- p) dr—(p—z) -4-2(p—2z)(dp—gdt) 
+ (a—a)’Sin’P 
-2 (a— а) (da —fdt) Sin'P. 


Setzt man aber 
р— л (а — a) Sin P 
ig o = Gun und 2 = = 
p—r 
also auch Sin œ == yes 


so hat man 
2 = (р—х)'--(а— ay Sin’ P, 

und daher geht der letzte Ausdruck von (г+р)? in folgen- 

den über 

& (rte) 

к 


= (fSin P Cos œw -+ g Sin w) d t— daSinP Cos œ 
—dpSino 


dr 
(rtp) FI: 
und dieses ist die Bedingungsgleichung, welche für jeden 
Ein- oder Austritt an jedem der Beobachtungsorte entwickelt 
werden soll. 
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Hat man an demselben Orte die beyden inneren und 
äusseren Berührungen beobachtet, so hat man vier Gleichun- 
gen (Т) der Form 

M=Adı+Bda+Cdp-H-Ddr, 
aus welchen man daher die vier Grössen dt, da, dp und dr 
durch Elimination finden wird. Hat man an dem einen 
Orte nur zwey Beobachtungen, so hat man zwey Gleichun- 
gen (D), deren Differenz eine Gleichung der Form 

M=Ada+-Bdp-H-Cdr 

gibt. Eben so geben zwey Beobachtungen an zwey anderen 
Orten die analogen Gleichungen 

M = А да-{-В' dp-i- C dr, und 

M"=A"da+-B’dp-H-C”dr, 
und aus den drey letzten Gleichungen findet man die Werthe 
von da, dp und dr. Kennt man aber diese Werthe, so gibt 
jede der Gleichungen (Т) den Werth dt für den einen, und 
dt, dt” für die beyden anderen Beobachtungsorte и. s. w. 

Sollte der Fehler dt der vorausgesetzten Längendiffe- 
renz zu gross seyn, um die Quadrate desselhen vernach- 
lässigen zu können, so müsste man mit dem durch das Vor- 
hergeliende gefundenen verbesserten t die Rechnung wieder- 
hohlen. Auch hat man, wenn man das Quadrat von dt noch 
berücksichtigen will, statt (Т) folgende Bedingungsgleichung 


а (rg 2 war А А 
= Bn ^ 8)74 —(fSin P Cos o-|-gSinc) dt 


+da.Sin P Cos a + d p.Sin ee о. 

Ex. Den 8. August 1798 wurde in Leipzig beobachtet 
e Zwillinge Eintritt in den Mondesrand DOM 0 3955 

Austritt aus dem Möndesrand 14 19 51.5 
mittlerer Zeit Leipzig. 

Die sonst schon sehr nahe bekannte Meridiandiffe- 
renz von Leipzig und Paris ist t=so" An 7.'5. Aus den 
Tafeln des Mondes und den Parallaxengleichungen Seite go 
findet man für die mittlere Pariser Zeit 

1222 Oyo. Зо’ 25.8 
scheinbare Länge des d 96° 51i. 45"2 ou зо 1o 
scheinbarePoldistanzdes € 87 52 17.5 87 47 27.9 
scheinbarerHalbmeserds! o 16 5.8 o 36 70 


ir 
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wobey vorausgesetzt wurde Polhöhe: 51° 10° 11”, und Ногі- 
zontalparallaxe des d für Leipzig o? 58' 46.”8..0° DÉI 48."4. 
Aus der scheinbaren (durch Prücession , Aberration und 
Nutation veränderten) Rectascension und Declination des 
Sternes findet man für den Tag der Beobachtung dessen 
scheinbare Länge n MN a 7 
scheinbare Poldistanz т=87 57 11.9 
Halb messer po, 
Die Differenz der zwey Poldistanzen des Mondes ist 
— 4 49.6, für die Zwischenzeit 
o° 44 15.8 = o".75717, 
also ist die stündliche Änderung der scheinbaren Poldistanz 


des M ek " 
es Mondes = — Dom — 593", 
und daher 
593 
Sl = — 0.10016, 
und eben so 
2301 


zgo == F 0.65916. |‏ + ص 
Wir haben daher für den Eintritt des Sterns, wenn‏ 
t=o” 40° 7.75 gesetzt wird,‏ 


a— a = — 920.0 p— r = — 294.4 
P = 87° 55, @= 17° 45 20", A= —965."4 
r+p = 965. 8, 
also auch die Gleichung (T), wenn man dr = o setzt, 
o.4=0.59dt—0.9ðda—o.5odp...... (a). 


Eben so ist für den Austritt 
a--«--]-775.8, р-я = —584."o 
Р = 87° 52, о= — 36° 5o 51", 4= 970.6 
r-]-p = 967.'9, und daher die Gleichung (I) 
2,720.57dt—0o.80da--o.6odp...... (b). 
Hat man sonst keine anderen Beobachtungen, so kann 
man nebst dt nur noch eine der zwey Gróssen da und dp 
finden. Setzt man da= o, so hat man 
0.4 —0.59dt— o.Sodp | 
2.7 =0.57 dt4+-0.60dp "H 
woraus folgt 
dt --L-2."o, und 
dp--4-2."6, 
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oder die oben angenommene Poldistanz des Mondes muss 
um 2."6 vergrössert werden, um die wahre Poldistanz des 
Mondes zu erhalten, und eben so muss die oben angenom- 
mene Längendifferenz t—— o" 40° 7.5 um 2.”о Zeitsecun- 
den vergrüssert werden, so dass die wahre Lünge Leipzigs 
von Paris gleich о" 40° 9."5 ist. Hätte man d p und da gleich 
Null vorausgesetzt, so gäben jene beyden Bedingungs- 
gleichungen 

0.4=0.5gdt 
2.72—0.55 dt 
Im Mittel 1.5—0.58dt, 
also dt==2."67 nahe wie zuvor. 
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M. орле sva nem V. 


Bestimmung des Azimuts, der Schiefe der Ecliptik и, s. t. 


1. $. Eis wurde bereits oben (Seite 178) gezeigt, wie 
man aus zwey beobachteten Distanzen eines Gestirnes von 
einem terrestrischen Objecte die Lage des letzteren gegen 
den Äquator, oder auch gegen den Horizont finden kann. 
Wir wollen nun sehen, wie man auch aus einer einzelnen 
Distanz 4 eines Gestirnes von dem Objecte das Azimut 
des letzten bestimmen kann. 

Ist nämlich t der bekannte Stundenwinkel des Gestir- 
nes zur Zeit der beobachteten Distanz, so findet man das 
Azimut « des Gestirnes, und die Zenithdisianz 2 dessel-- 
ben durch die Gleichungen 


Cotgp 
tgm = Costtg4, oder ign 
Cos ф Cosntgt 
Cos z = Cag COS (m— p); igo m a)" 
| SintSinp у Sin p Sint 
Sin m A Sinas —, 
Эш 2 Din o 


wo * die Äquatorhöhe, und p die Poldistanz des Gestirnes 
bezeichnet. 

Aus dieser berechneten wahren Zenithdistanz z fin- 
det man die scheinbare Zenithdistanz z' durch die Gleichung 
жш z — Refr + Hóhenparallaxe, 
wo aber, wie Seite 175, die Refraction für die anfangs ge- 
suchte genäherte Zenithdistanz z’ (nicht für z) genommen 

werden muss. 

Hat man nun, nebst der Distanz A des Gestirnes von 
dem Objecte, auch noch die Zenithdisianz Z des Objectes 
beobachtet, und nennet man 27 die auf den Horizont redu- 
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cirte Distanz des Gestirnes von dem Objecte ww? findet man 
4' aus der Gleichung 
A --2!—2 А —1! A 


" as T sin ———— 
Sm "E Bin 2 Si : 


Ist +7" nahe an 90°, so wird man besser den ähnlichen 


NA! 
Ausdruck für Cos E wählen. Kennt man aber so das 


Azimut œw des Gestirnes, und die horizontale Distanz Z' des 
Gestirnes von dem Objecte, so ist das gesuchte Azimut des 
Objectes gleich der Summe oder Differenz der Grössen 
в und Z'. 

I. Setzt man in dem Dreyecke zwischen dem Pol, dem 
Zenith und dem Gestirn die Seiten und z constant, so er- 
hält man 

Sin p 

Sin z Соз»? 
wo v der Winkel des Declinationskreises mit dem Vertikal- 
kreise ist. Setzt man eben so in dem Dreyecke zwischen 
Zenith, Gestirn und dem Objecte die Seiten Z und z' con- 
stant, so erhält man 

d Z-—dZ' Sin z' Sinu, 
wo u der Winkel an dem Gestirn , also 

Sin u Sin J=SinZ Sin /', 


deo-dt. 


und daher 

d ASin A 
Sin z’ Sin Z Sin A’ 
ist. Beyde Ausdrücke für dæ und d zeigen, dass man, 
um die Beobachtungsfehler dt in der Zeitbestimmung, 
und dz in der gemessenen Distanz unschädlich zu machen, 
das Gestirn nahe an dem Horizonte, wo Sinz nahe gleich 
der Einheit ist, beobachten soll. 

Ex. Sey die wahre Zeit 5° va 26."8 der beobachteten 
Distanz 4—78° 20 5" des Mittelpunctes der Sonne von 
einem Objecte, 


und des 46" 52’ 59", p=9% ı7 16 


df= 


H 


SO 151 
Te ab 21749 4135 3 m "os 
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Refraction =p 57.5, Höhenparallaxe= 8."о, also schein- 
bare Zenithdistanz des Mittelpunctes der Sonne 
к= 84° 22' 56.2, und 
w = 80° 17' 56.4. 
Die Zenithdistanz des Objectes sey 
Z == 88° 46' o" , so ist 
zm o0: 33 5ш, 
und daher das gesuchte Azimut des Objectes 
«€ س‎ Al == 1° 44 33."о. 

2. $. Wenn man das Azimut eines Objectes mit grosser 
Schärfe verlangt, so wird man, statt des Sextanten, die zu 
diesem Zwecke mehr angemessenen 'Theodoliten brauchen, 
und mit diesen unmittelbar die horizontale Distanz z' 
des Gestirnes von dem Objecte messen, und aus der gege- 
benen Beobachtungszeit, wie zuvor, das Azimut Фф des Ge- 
stirnes durch Rechnung ableiten, wo dann wieder die Sum- * 
me oder Differenz von Z/ und w das gesuchte Azimut des 
Objectes seyn wird, Hat man mehrere solcher horizontalen 
Distanzen gemessen, oder multiplicirt der Theodolit, so 
wird man mit ihnen auf eine ähnliche Art, wie Seite 209, 
verfahren. 

Auch zu den Azimutalbeobachtungen eignen sich be- 
sonders die Beobachtungen des Polarsternes in irgend einem 
Puncte seines Parallels. Man hat für das Azimut c desselben 
r Sin o Cost — Cotg p Cos o 
Coig o= EC Sint к 
wo ф Polhöhe, t Stundenwinkel, und р Poldistanz des 
Sterns ist. Aus dieser Gleichung folgt sofort 


tgp SintSeco 
мека 1— tg p tg ф Cest? 
oder in einer Reihe aufgelöset 


p Sint f1--ptgo Cost p! G+ 15° Cos DII 
Сове | -E-p'tgeCost(2-I-tg' Ф Соѕ'1).... |” 


und endlich daraus 
pSint  p*tggSin2tSin1" 


igolÉÍ—-—— 


DI = — 


Cos o э Cosg 
ni Sint 


5 Cos? о 


37 (Cos’P -|-5 Sin’ 9 Cos? t - Sin? t)Sin' 1". 
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Dieses vorausgesetzt, wird man also, analog mit 5.210, 
so verfahren. 

Sey A das arithmetische Mittel der beobachteten Uhr- 
zeiten, und B das Mittel aller auf dem Instrumente gelesener 
Azimutalwinkel des Sternes. Vor und nach diesen Winkel- 
beobachtungen des Sternes bringe man den vertikalen Faden 
des Instrumentes auf das irdische Object, und nenne C den 
gelesenen Azimutalwinkel des Objectes. 

Die Uhrzeit A bringt man (durch die bekannte Соггёс- 
tion der Uhr) auf Sternzeit, so ist der Stundenwinkel t der 
Mitte der Beobachtungen t= Sternzeit — scheinbare Rect- 
ascension. 


D 


Mit diesen Werthen von t suche man w und—— aus den 


dt? 
Gleichungen 
Sint prige. ade 
e =—P бо; DT TUNE Sin 2 t. Sin 1^, und 
d'o _ pSintSini" , 2p'tgoSinzgtSin? 1^ 
д ar Cos 9 = Coso 3 


so ist das Azimut ei des Sternes zur Zeit A gleich 
2 Sim 

2 

e —o-Ex " dis 2 Sinz,“ ° 

wo N die Anzahl der Beobachtungen, und 0, 0, 6.". die 
Differenzen der Uhrzeit der 1, 2, A Beobachtung von dem 
Mittel A der sämmtlichen Ührzeiten, und wo endlich 2 das 
bekannte Summenzeichen ist, 

Die Grösse e mit der Grösse B — C verglichen, gibt 
sodann das gesuchte Azimut des irdischen Gegenstandes. 

Ex. Den ı. April 1817 wurde in Mailand beobachtet: 


Uhrzeit horizontaler Kreis 

6^ 45' 38." 175° 611.9 

бо 48 179 6 15.1 

54 48 175 6 18.4 

А = 6 бо 22.5 В = 179 6 15.1 

Correction der Uhr — 2 27.0 = 115 42 55.5 
Sternzeit 6 47 54.5 B—C = 57 25 21.0 


Scheinbare Rectascension o 55 21.1 


1-052528 55-2 
90" 8 18.0] 


scheinbare Poldistanz p = 1" 4o' 3.6 


pSint >; 
"Cos == — 555. 9 
? tgo Sin 2 tSin 1" 
Fr оаа 
2 Coso 
со == — 8564.1 = — 2°22' 44.1 
а о 2 Sin? 0 = 4 1.2 
NA Siu 1^ —2 22 42.0 
180 
ч Dou ©}. пан 
B—C= 542325 n.8 
Azimut des Objectes 120 15 55.5 
Tm 
2 
Siu 1^ 
nu d d Re ADD 
о 24 0.4 
A 27 58.9 
9 = 45° 0 
БЫ? 
i 0.0415. 


5. $. Ist so das Azimut eines irdischen Objectes genau 
bestimmt, so ist dadurch auch die Richtung der Mittagslinie 
des Beobachtungsortes gegeben. Diese Richtung der Mittags- 
linie kann man auch unmittelbar durch einen Theodoliten 
finden, wenn man vor uud nach der Culminaiion der Sonne 
oder eines Sternes gleiche Zenithdistenzen desselben beob- 
achtet, wo dann die Mitte zwischen beyden Deobachtungen 
oder die Mitte des von dem Fernrohre auf dem horizontalen 
Kreise des Instrumentes durchlaufenen Bogens die gesuchte 
Richtung der Mittagslinie gibt, die man dann durch die Auf- 
stellung-eines entfernten irdischen Signales bezeichnen kann. 
Die Correction des so gefundenen Mittagspunctes des Instru- 
mentes wegen der Änderung der Poldistanz der Sonne ist 
de = DPA j 
Cos o Smt 
wo p die Poldistanz der Sonne im Mittag, und p zur Zeit 
der nachmittügigen Beobachtung ist. 
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Das einfachste und sicherste Mittel, die Miltagslinie 
auf grosse Distanzen zu bestimmen, gibt das Mittagsrohr, 
von welchem weiter unten gehandelt werden wird. Ein an- 
deres Verfahren s. m. Mor. Corr. 1801 u. 1805. 

4. $. Da die Schiefe der Ecliptik eines der wich- 
tigsten Elemente der praktischen Astronomie ist, so ver- 
dient ihre Beobachtung eine besondere Rücksicht. 

Man beobachtet zu diesem Zwecke mehrere 'T'age vor 
und nach dem Solstitium die mittägige Zenithdistanz der 
Sonne (nach Seite 186). Es sey a die mittägige Rectascen- 
sion der Sonne für diesen Tag, 5 ihre Declination, 9 die 
Polhóhe, e die Schiefe der Ecliptik, so ist die beobachtete 
Zenithdistanz z=g+5, und die Meridian - Zenithdistanz 
zur Zeit des Solstitiums Z= p -Fe (das obere Zeichen für das 
Sommer-, das untere für das Winter- Solstitium), also die 
Reduction der beobachteten Zenithdistanz z auf das Solstitium 

dz=r2+2=e—6, 

Es ist aber (Seite 51) igó—tgeSina, woraus nach 
(Seite 60) folgt 

6 6 e? 
e—óoder dz = 6° Sin2e— „Sin 4 е-Е Sin6e— Sin Sef, 


90°— a 


wo 0=tg , und e die schon nahe hekannte Schiefe 


E 
der Ecliptik bezeichnet. Dieses vorausgesetzt, hat man für 
die Zeit des Solstitiums die wahre Schiele der Eeliptik 

im Sommer а'==ф— (2—7), 

und im Winter e —(z-]- dz) — g. 

Man erhált so eben so viele Werthe von e', als man 
Beobachtungen hat. Das Mittel aus allen gibt dann die ge- 
suchte wahre Schiefe E, und daraus folgt (Seite 75) die 
mittlere Schiefe E —8."98 Cos Q €. 

Ex. Im Jahre 1818 wurden folgende, bereits (nach 
Seite 199) auf den Meridian reducirte Zenithdistanzen des 
Mittelpunctes der Sonne erhalten 

Juny 19 z= 24° 2' 45.16 

20 24 1 51.46 

24 24 2 25.54. 

Nimmt man e= 235" 27' 55", so ist 


42==5.178069°— 5.01241 6! 4- 4.59012 6^ , 
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wo die numerischen Coefficienten schon Logarithmen sind. 
Daraus erhält man für die Beobachtung des 
Solstitial- Zeniihdistanz 
Juny 19 dz= a^ 25.51 z—dz- 24^ 1' 17."85 
20 ° o 55.91 24 1 17.55 
24 i 8.25 24 1 17.29 


Mittel z—dze 24 1 17.56 
Polhóhe p= 47 29 12.50 


wahre Schiefe e = 25 27 54.94 


Den 22. Juny ist Q d =55° DÉI, also 8.98 Cos Q d —7.66 
und daher mittlere Schiefe Е = 25° 27' 47.'28. 

5. $. Nicht minder wichtig ist die Bestimmung einer 
ersten absoluten Rectascension irgend eines Sterns, aus 
welcher sich dann die Rectascensionen aller übrigen durch 
blosse Beobachtungen der Rectascensions - Differenzen ablei- 
ten lassen. 

Zu diesem Zwecke wird man zuerst die Culminationen 
mehrerer Sterne wiederholt an dem Mittagsrohre beobach- 
ten, wodurch man also die Rectascensions- Differenzen 
derselben mit aller Schärfe erhält. Nimmt man nun die 
Rectascension A eines dieser Sterne, aus den Beobachtungen 
anderer, als gegeben an, so sind dadurch auch die Rectas- 
censionen aller übrigen Sterne gegeben. Ist aber diese Rect- 
ascension А des ersten Sternes, wie wir annehmen wollen, 
um die unbekannte Grösse dA zu klein, so werden auch 
die Rectascensionen aller übrigen Sterne (da wir ihre Rectas- 
censions- Differenzen schon als genau betrachten können), 
um dieselbe Grösse dA zu klein, oder der gemeinschaftliche 
Fehler des ganzen Catalogs dieser Sterne wird gleich dA 
seyn. 

Hat man nun an mehreren Tagen einen oder mehrere 
jener Sterne und zugleich die Sonne an dem Mittagsrohre, 
und überdiess auch die Zenithdistanz Z der Sonne an einem 
Kreise beobachtet, so geben erstens die Beobachtungen 
des Mittagsrohres (wenn man die Rectascensionen jener Sterne 
aus dem Cataloge nimmt) die. Rectascensiou der Sonne, die 
wir a nennen wollen, aud die also auch um denselben Feh- 
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ler dA zu klein seyn wird. Aus dieser Rectascension a, und 
der scheinbaren Schiefe e der Ecliptik findet man die Pol- 
distanz p der Sonne durch die Gleichung 

Cotg p — Sina tg e. 

Ist aber d die Äquatorhöhe, so findet man aus dem so 
eben bestimmten p auch die Zenithdistanz z der Sonne durch 
die Gleichung 

z=p—t. 

Sind aber, wie wir voraussetzen wollen, die Grössen 
p und $ nicht ganz genau bekannt, und sind die wahren 
Werthe derselben p--dp und y--d4, so hat man 
eigentlich 

BE u ا‎ 

Allein die vorhergehende Gleichung Cotgp = Sinatge 
gibt 

—dp deSin« 
= da Cosaige+ -opze > oder 


Sin? p 
da, wie gesagt, da—dA ist, 
dASın2p deSin2p 
stga — Sin 2 e 
wodurch also der vorhcrgehende Ausdruck von z in den 
folgenden übergeht 


— 4р == 


3 


dA 5in2 p Sin 2p 
p 21ga NC ure) 


Diese Zenithdistanz z ist also aus den Beobachtungen 
an dem Mittagsrohre durch Rechnung abgeleitet worden. 
Allein an demselben Tage wurde auch zweytens die unmit- 
telbare Zenithdistanz Z der Sonne durch Höhenbeohachtung 
an dem Kreise gefunden, und da Z=z seyn muss, wenn 
sonst die Beobachtungen richtig sind, so hat man 

dASin2p Sin2p 
o—Z—(p—43)-4-d$-- kc ЫЙ EE е? 
und diess ist die Bedingungsgleichung, deren man so viele 
erhält, als man Tage hat, an welchen die Sonne an beyden 
Instrumenten beobachlet worden ist, und aus welchen man 
dann durch die Methode der kleinsten Quadrate die Grössen 
d$, de, und den gesuchten Fehler dA der Rectascension , 
also auch die wahre Rectascension aller beobachteten Sterne 


ableiten wird. 
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6. $. Da uns eine umständliche Auseinandersetzung 
dieser Methode hier zu weit führen würde, so wollen wir 
nur das Nothwendigste davon ohne Beweise kurz zusam- 
menstellen. 

I. Es sey aus einer Anzahl von Beobachtungen die Cor- 
rection x einer schon nahe bekannten Grösse zu bestimmen, 
von welcher die unmittelbar durch die Beobachtungen 
gegebene Grösse eine Function ist, deren Werth sich von 
einer Beobachtung zur andern ändert. A sey der durch Rech- 
nung gefundene genäherte Werth dieser Function, welcher 
der ersten Beobachtung entspricht, А - ax der verbesserte 
Werth derselben, wobey vorausgesetzt wird, dass die gesuchte 
Correction x so klein sey, dass man die hóheren Potenzen 
derselben vernachlässigen könne; B sey der durch die Beob- 
achtung gegebene Werth derselben Function, und der Unter- 
schied B—A zwischen dem durch Beobachtung und dem 
durch Rechnung gefundenen Werthe sey = à. Für die zweyte 
Beobachtung werden dieselben Grössen durch A:, a, В,, 5, 
bezeichnet, für die dritte durch A., a, Ba, & u. s. w., 
überhaupt für die (n-j- 1) te durch An, ans B, , ne 

Werden die Beobachtungen als fehlerfrey vorausgesetzt, 
so erhült man aus der ersten Beobachtung die Gleichung 

В =A ax, oder oa x— ò, 
und eben so aus der zweyten 

B;—A,-]-a:x, oder ozza.x— ð, 
aus der dritten 

Ва==А,„-{-а„х, oder o= a, x— 5, 
und so weiter, wo. die Grössen A, D, A, В, u. s. w., oder 
à, бу u. s. w., so wie die Facloren a, a: п. s. w. bekannt 
sind. Jede dieser Gleichungen gibt die gesuchte Correction x; 
aber wegen der Unvollkommenheit der Beobachtungen wer- 
den die so erhaltenen Werthe von x nicht identisch seyn. 
Es kommt nun darauf an, den wahrscheinlichsten Werth 
von x zu finden. 

Bezeichnen a, &, Ee, En u. 5. w. die unbekannten 
Fehler der ersten , zweyten, dritten... .(n-]- 1)ten u. s. w. 
Beobachtung, so ist eigentlich 

B +e =A +a x, oder & =a a-d, 


B4 e =A fa, х, oder e cca, KOU s. уу, 
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Unter der Voraussetzung, dass die Wahrscheinlichkeit 
desselben Fehlers bey allen Beobachtungen gleich gross sey, 
und dass zugleich die positiven und negativen Fehler gleich 
wahrscheinlich seyen, lässt sich durch die Wahrscheinlich- 
keits- Theorie beweisen, dass man den von den Beobach- 
tungsfehlera unabhängigsten Werth von x erhält, wenn 


man setzt 
o—=x 3a’, — Ха, ông oder 
Уа $ 
п 
аа. (А), 
n 
wo а? =a a fa | ......, 
und Za ô, =adö 4-а, , 4-а, 5, + ...... Ist. 
Bestimmt man x so, dass die Summe der Quadrate der 
Fehler der Beobachtungen ein Minimum, oder dass 


а 


х= 


wird, so hat man, da 
£n = (an d д)" ist DH 


Im 54) а„==о, oder 

XS ag ш EES 
welches wieder die vorige Gleichung 1st. Desswegen heisst 
dieses Verfahren die Methode der kleinsten Quadrate. 


П. Hat man den Werth von x auf die angegebene vor- 
theilhafteste Art bestimmt, so wird die Wahrscheinlichkeit, 
dass der in Beziehung auf diesen Werth zu befürchtende 
Fehler zwischen den Grenzen -F u liege, ausgedrückt durch 


[Eat 1 w Уд? 
ue Ui bs dimos 
Te EL. cq. 


wo e die Basis der natürlichen Logarithmen, z=3.1415926. ., 
und das Integral von u—o anzunehmen ist. Setzt man 


2hr 
u =) 


VE, 
so ist die Wahrscheinlichkeit, dass der Fehler zwischen 


1 
Роше 


Y at. 


ЕИ ИШЕ O 


und der miitlere zu befürchtende Fehler, in dem Sinne, in 
welchem Laplace in seiner Théorie analytique des Probab., 


falle , 
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Livre II. Chap. IV., diesen Ausdruck gebraucht, d. b. die 
Summe der Producte jedes Fehlers in seine Wahrschein- 
lichkeit, ist 


1 Kë: +з 5 2l хо үт 
سے‎ we CC -drh -= f re^ .dr, 
=; Ber = EI Kë = 
h 
ВЫШЕ Босс (0). 
п Ма? 


In diesen Ausdrücken hüngt der Factor h eigentlich von 
dem Gesetze der Wahrscheinlichkeit der Fehler jeder Beob- 
achtung ab, welches gewöhnlich unbekannt ist, Wird näm- 
lich die Wahrscheinlichkeit, dass der Fehler einer Beob- 
achtung zwischen Z und 4-|-d 2 falle, durch 9 2.1 Z aus- 
gedrückt, so ist 

h’=!f2°941.df, 
das Integral zwischen den Grenzen der möglichen Fehler 
einer Beobachtung genommen. Man kann aber auch h aus 
den Beobachtungen selbst bestimmen, vorausgesetzt, dass 
diese zahlreich sind. Es ıst nämlich nahe 

ash == A (E), 
wo s die Anzahl der Beobachtungen, und є, den Werth be- 
zeichnet, den a, x — ё, erhält, wenn man darin für x seinen 
Werth aus der Gleichung (А) setzt; demnach ist 

Zea Za Eé, — (Xa, à,)? 


Impe 


25 2sZÓa*, 


h’= 


und der mittlere zu befürchtende Fehler ist 


Zen 1 VE а*„®ё„ — (Ха, BJ? 
zd =+ 

аве Уха: Za Vasm 
Wenn man in dem Ausdrucke (B) setzt 

Pa 
SDP e = ys 
e T 
füre "m o 


so ist P das, was Laplace das Gewicht des Werthes von x 
nennt. Dieses Gewicht ist also 

he == CS EE KÉ 

mithin desto grösser, je grösser die Anzahl der Beobachtun- 
gen ist, und je kleiner 22°, isi, d, h. je genauer die Beob- 
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achtungen sind, endlich je grösser die Factoren a, a,, а, und 
so weiter sind. 

Die Wahrscheinlichkeit, dass der Fehler zwischen den 
Grenzen + u liege, ist 


P 2 
Чет 2 а аи......(©), 


das Integral wieder von u=o an genommen. 
Oder die Wahrscheinlichkeit, dass der Fehler zwischen 


т 
+77 falle, ist 


ү P 
e 
к= ейт. СН); 


bey derselben Wahrscheinlichkeit sind also die Fehler den 
Quadratwurzeln der Gewichte umgekehrt proportional. 


Das Integral e" dr lässt sich für kleine Werthe 


von r näherungsweise durch folgende Reihen ausdrücken: 


r? 1 r5 1 т? 1 r9 
D 5 а She gres we 
D „2 2\2 213 Р 
ОИ Ee > (1 ep E (шо E \ 
1.3 1.5.5 1.5.5.7 Wc 


Für grössere Werthe von г kann man setzen, da 


© 2 
af M. 
J е dr—zVz ist, 


- e Zur 
Je dr—; Vf е dr 
1 ^ e—ı? 
== Ve— 11, 
їй 2, 11525 
wRB=ı—- d Tn ss Eesen 
oder = 1 
14-9 
1429 
145 4 
1+49 
1+.. 


ist, wenn q= тт gesetzt wird. 
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Die Brüche, zwischen deren je zwey auf einander fol- 
genden der Werth dieses Kettenbruches enthalten ist, sind 
1 1 _1+5q 3+9q+8q° 


ı’ i-bq? 1+6q+3 p? ai4-10q4-15q* 


r 


Uu. S. Wa 
DH 


2 r 
Der Ausdruck vau e^ dr wird zc: für 


г = o . 4769565, 
also ist die Wahrscheinlichkeit, dass der Fehler zwischen 
den Grenzen +u liege, ==, oder der Wahrscheinlichkeit 
des Gegentheiles gleich für 


o. 4760363 " 
uc VP cM (K), oder für 
S Le, Ze, 
u= о.4769563 | a RT (L); 


diesen Werth von u wollen wir den wahrscheinlichen Fehler 
des Resultates nennen, und durch p bezeichnen. 


2 T r° 
Für r=ı wird VER dr= "us also ist 
о 


die Wahrscheinlichkeit, dass der Fehler zwischen + 77 Ер falle, 
= о. 8427008. 


Eben so ist die Wahrscheinlichkeit, dass der Fehler 
zwischen den Grenzen +u liege, 


6 A о. 5951161 
= —— für u = Zr 1,247790 p, 
7 " o. 7520601 f 
E für и = "Vp = 1.556010 p, 
8 " 0.g06195g Е 
màs für u — E = 1.900022 p, 
o 4 : 1650872 = 
=, fiir u = ad Vu 2.490064 p , 
00) Pee 1. 1. 8215064 3 z 
ob für u — VP = 5.818950 p, 
999 .. 2.3276754 
NE für u uem = 4.880475 p, п. s. w. 


Für u = оо ist sie = 1, d. h. die Gewissheit. 
Der mittlere zu befürchtende Fehler in dem obigen 
Sinne ist 


1 
= PUT (М); 
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Hat man eine grosse Anzahl von Beobachtungen in 
mehrere Gruppen getheilt, und für den Werth der gesuch- 
ten Grösse die partiellen Resultate x, x’, x" u. s. w., 

mit den Gewichten P,P',' P" и. s, w. 
erhalten, so ist das Resultat aus der Gesammtheit der Beob- 
achtungen 
хрх P Rape... 

Pu MEDA, E REED 


und das Gewicht desselben 


= PP PAT И. 


Man bemerkt hier die Analogie mit der Theorie des 


Re 


Schwerpunctes. 


Setzt man den Grad der Genauigkeit mehrerer Bestim- 
mungen den gleich wahrscheinlichen Fehlern derselben um- 
gekehrt proportional, so ist der Grad der Genauigkeit der 
Quadratwurzel des Gewichtes proportional. Wird also hey 
den partiellen Resultaten X Хх QU 
der Grad der Genauigkeit respective durch с, с, c^...... 
ausgedrückt, so ist das Endresultat 
cxf c^? x' Hox“... 

ce? c? -4.... 
und die Prácision desselben 


LM qa PETERSON eg 


Is das Gewicht Р, oder die Präcision c für alle par- 
tielle Resultate gleich, so ist das Endresultat 


sei OR, 


— 
чс 


DEE EWEG GER 
Sa, "Ae =й? 

(wo N die Anzahl der partiellen Resultate bezeichnet), das 
heisst, das arithmetische Mittel aus den partiellen Resultaten , 
und das Gewicht desselben ist — DN. also der Anzahl N 
der partiellen Resultate proportional. 

Die Präcision desselben ist —cVN, also der Quadrat- 
wurzel von N proportional; folglich ist dann der zu befürch- 
tende Fehler bey gleicher Wahrscheinlichkeit der Quadrat- 


wurzel von N umgekehrt proportional 
i^ e d 
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Ist der Factor a in Nro. I. für alle Beobachtungen der- 
selbe, so ist das vortheilhafteste Resultat (nach A) 
ER 


x С 


a.s 


das arithmetische Mittel aus den Resultaten der einzelnen 
Beobachtungen. Die Grenzen des zu befürchtenden Fehlers 


о 


mit der Wahrscheinlichkeit V -fe — "dr sind 


2rh 
= 3%: (nach C) 


тү 1 
же, латат (nach ЕЁ} 


5 


wo Ze, die Summe der Quadrate der Abweichungen der 
einzelnen Resultate vom Mittel bezeichnet. 


Diese Wahrscheinlichkeit wird = + für 


0.6744 VEe 
a эс (nach L). 


a.s 


Das Gewicht P ist hier 


2ga 


= SCH? (nach F) u.s. w. 


Das hier vom arithmetischen Mittel Gesagte gilt auch 
dann, wenn die zu bestimmende Grósse durch die Beob- 
achtungen unmittelbar gegeben ist; in diesem Falle bezeich- 
пеп ô, ê,, б, u.s. уу. die durch die erste, zweyte, dritte 
и. s. w. Beobachtung gegebenen Werthe dieser Grösse, und 
а ist — 1. 

III. Wenn die Voraussetzung, dass gleiche positive und 
negative Fehler gleich wahrscheinlich seyen, nicht gilt, so 
ist der wahrscheinlichste Werth der gesuchten Grösse 

Ха, Û, kza, 


r1 У „2 
Ха" Za. 


E BY 


wo x—/fZez.dz ist, das Integral zwischen den Grenzen 
der möglichen Fehler einer Beobachtung genommen ; (sind die 
positiven und negativen Fehler gleich wahrscheinlich , so ist 
dieses Integral = o). Hier wird also Z(e, —k)' zu einem 
Minimum gemacht. 


XL 
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Die Grenzen des in Beziehung auf diesen Werth von x 
zu befürchtenden Fehlers mit der Wahrscheinlichkeit 


sind wieder 


—— (wie in С), 


wo h= (J 2° юры ы ist. 


Der Werth von k hängt, wie man sieht, wie'der von h, 
von dem unbekannten Gesetze der Wahrscheinlichkeit der 
Beobachtungsfehler ab. Übrigens lässt er sich, wie Poisson 
(in der Connoiss. des tems pour 1827 p. 298) gezeigt hat, 
nüherungsweise aus den Beobachtungen selbst bestimmen, 
wenn nicht die Coefficienten a, a, а, u. s. w. einander gleich 
oder nur wenig von einander verschieden sind. Bezeichnet 
man nämlich die Summe der Quadrate der Differenzen je 
zweyer von ihnen durch D?, so ist 
ха, Ха, 0, Xa, EO, 


о: 


und es ist eine Wahrscheinlichkeit 


= х ср атт dr 


vorhanden, dass der in Beziehung auf diesen Werth von k 
zu befürchtende Fehler zwischen den Grenzen 


i 2r h М5 а. а? m 
E ЫШ Г; 
Um dann den Werth von h? zu bestimmen , hat man nahe 


k nahe = 


liege. 


1 1 
UN E et = У Ж(а„х—б„)', 
woraus folgt, wenn mau für x seinen Werth aus der Glei- 
chung (P) setzt 
, Ze, zZ$)1—(Za,9;9— Dik 
нн a au he (Bi 
Sind die Beobachtungen von verschiedener Güte, so 
werden die Grössen k und h nicht für alle denselben Werth 


haben; bezeichnet man allgemein: ihre Werthe für die 
ыс. 
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(n 4- 1)te Beobachtung durch ka und ha, so ist der wahr- 
scheinlichste Werth der gesuchten Grösse 


an 8, a, Ka 
= m zm Fat 
in t A 
"mirus pr o 
а? а? 
5 
= һе =, 


und die Grenzen des zu befürchtenden Fehlers mit der 


Wahrscheinlichkeit 


Es Ге" dr sind 


IV. Nun sey die durch die Beobachtungen gegebene! 
Grösse eine Function mehrerer schon beynahe bekannter 
Grössen, deren Gorrectionen х,у, z.... gesucht werden, 
wobey wieder vorausgesetzt wird, dass die Function in Be- 
zieliung auf diese Correctionen lineär sey. Haben А,В, ô, a 
u. s. w. wieder dieselbe Bedeutung, wie in Nro. I., und 
sind b, c..... bi, с. ... u.s. уу. die Factoren von y, z...., 
die den durch a, a..... bezeichneten Factoren von x analog 
sind, so erhalt man, ohne Rücksicht auf die Beobachtungs- 
fehler, aus der ersten Beobachtung die Gleichung 

B=A-+ax+by-+ezt......o 
oder ozz—68-[-ax-FbyJ4-cz-4F......, 
und eben so aus der zweyten 
o=— êa x+by-+c2z-h...... usw. 

Hat man solcher Gleichungen so viele, als unbekannte 
Grössen x, y, z.... sind, so lassen sich daraus die Werthe 
dieser Grössen durch Elimination bestimmen, Ist aber die 
Anzahl der Beobachtungen, und daher auch die Anzahl die- 
ser Gleichungen, grösser als die Anzahl der unbekannten 
Grössen, so kommt es darauf an, die wahrscheinlichsten 
Werthe von x, y, z.... zu finden. Unter denselben Voraus- 
setzungen , die in Nra. T. gemacht worden sind, besteht nun 
wieder die vortheilhafteste Methode zur Bestimmung der 
gesuchten Correctionen darin, dass man die Summe der 
(Quadrate der Fehler der Beobachtungen zu einem Minimum 
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macht, Es ist aber, wenn wieder ғ, den Fehler der (n -+ 1)ten 
Beobachtung bezeichnet, 

Ea = — Sn Han xH bs y AH cs z 47. ... 
d. Ze 
setzt man also ( 1 | =0, so erhált man 
ах 2 
Zr (—58,--a,x-- bay сл... .)а 20, oder 
o = — Za, ju Fx Eaa Hy Za, ba--z Zan 6-7... ; 


rd. Eea e 
eh gibt eben so 


ZF (~ê, -Han х4 bayt c. 2-7. ...) bu =o, oder 
o= — žb, ô, х Fb, a, Fy Zb',--z Eb, Get 


d. Ze, 
Gr =o gibt 


=—- хс. HX E Ca +yZub,+220°+.... usw. 


Man erhält solcher Gleichungen so viele, als unbekannte 
Grössen sind, und aus ihnen wird man die wahrscheinlich- 
sten Werthe von x, y, z.... durch Elimination finden. 

Für zwey zu bestimmende Elemente hat man 

х Ха, 5, – Za,b,Zb,0, 
МЕРОС о EE (Za b) 


Ea Zb, ô, — Ха, Ха, 0, тШ 
== Zar, Eb —(Ea,b,y 
Das Gewicht P ist dann 
» s Zan, 2b — (E ap bp)’ 
Шог Ep 
p s $ za Ele (да, kät ` eO 
ie cem. 


und daher der wahrscheinliche Fehler (nach К) 


Ze, Eb: 
5 et (W), 


Za = | 
Za zb’ 5 — (Za, (Za, b,)* . 


wo е, den Werth von a, x + b, y — ё, bezeichnet, nachdem 
man für x und y ihre wahrscheinlichsten Werthe gesetzt hat. 


für y = 
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Sind drey Elemente zu bestimmen , so ist das Gewicht P 
s M Д 
für х= 2Xe. үзе (X), 
wo M= Za’, Eb’, 2с, — 2a, (Fa, ba) —=b’, (Fan Cy 
— Zc, (Za, bn) + 2 Fa, bn Zanca FD Cn: 
und N= Fb’, с? — (Zb,c.)’ 
und wo £= anx 4b, ус 2 — ő, ist, wenn man für 
X, y, 2 ihre durch die Methode der kleinsten Quadrate ge- 
fundenen Werthe setzt. 

Wenn man in dem Ausdrucke des Gewichtes von x 
a statt b, und b statt a setzt, so erhält man das Gewicht 
von y; setzt man a siatt c, und c statt a, so erhält man das 
Gewicht von z. 

Eine allgemeine Methode zur Bestimmung des Gewich- 
tes bey einer grösseren Anzahl von gesuchten Grössen hat 
Laplace in dem ersten Supplement à la Theorie analytique 
des Probabilités gegeben. 

Hat man P gefunden, so gelten allgemein die Gleichun- 
gen (G), (H), (K), (M) u. s. w. Bey derselben Anzahl von 
Beobachtungen ist P desto kleiner, je grösser die Anzahl der 
zu bestimmenden Elemente ist. 

Beyspiel. Ans 129 Beobachtungen wurden zur Be- 
stimmung von zwey Elementen nach der Methode der klein- 
sten Quadrate folgende Endgleichungen gefunden: 

4172.95 = 40442x-1- 48020 y , 
— 171455.2 = 40020x-]- 57725227 y, 
und Ze’, = 51096. 
Hier ist also 
s=129, а, ôn = 4172.95 Zb, ôa = — 171455.2, 
Zar, = 48442 Sb» =, 57725227, 
Zia, b, = 40020 , 
und man findet 
* x= 0.00916, 
у= —0. $us. und (nach V). 


а, b,» 
P für х= ай AGE »— xpo TAI) log Р — 2.0015595 


P fir y= (s ai log Р = 5.0778624. 
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Daraus folgt (nach M) mittlerer zu befürchtender Fehler 


1 


für e узус нон und für y = + о.0008156, 


(nach K) wahrscheinlicher Fehler 
fi 0.476936 * 
ür x stm = + 0.04762, und für y = + 0.0015709. 


P 
Setzt man r = Е 09050 ist die Wahrscheinlichkeit, dass 


der Fehler von y zwischen den Grenzen eL liege (nach Н), 


т т? е1 


2 
= ec e” dr=ı1— >. R=1-—0.000001 
Vrd, dunt. à 

1000000 

oder nahe — А 

1000001 


oder es ist eine Million gegen 1 zu wetten, dass der Fehler 


1 
von у kleiner als —— sey. 
100 


Die Wahrscheinlichkeit, dass der Fehler von x zwischen 
falle, 


250g ? 
215.6 


V. Gauss hat in der Theoria motus corporum coelestium 
Lib. II. Sect. III., und in der Zeitschrift für Astron. Band I. 
Nro. XII ein bestimmtes Gesetz der Wahrscheinlichkeit der 
Beobachtungsfehler angenommen , indem er 

H H? А? 
9 Ae yap Е (0) 

voraussetzte, und hat unter dieser Voraussetzung das Ver- 
hältniss der Präcision der nach der Methode der kleinsten 
Quadrate gefundenen Resultate zu der Prücision der ein- 
zelnen Beobachtungen, und die Genauigkeit der Beobach- 
tungen selbst, oder den wahrscheinlichen Fehler jeder 
Beobachtung bestimmt. Auf eine andere Art hat er diese 
Gegenstände in seiner Theoria combinationis observationum 
erroribus minimis obnoxiae behandelt, 
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Nimmt man das angefübrte Gesetz (Y) der Wahrschein- 
lichkeit der Beobachtungsfehler an, so ist der wahrschein- 
liche Fehler einer Beobachtung 
0.4769563 

H 0 
d. h. die Wahrscheinlichkeit, dass der Fehler zwischen die 
Grenzen + 9 
keit des Gegentheiles gleich. Es kommt nun darauf an, den 
Werth von H zu bestimmen: Bezeichnet Ze”, die Summe 
der Quadrate der Fehler, die bey s wirklich gemachten 
Beobachtungen begangen worden sind (diese Fehler sind, 
sireng genommen, nicht bekannt; in der Praxis setzt man 
dafür die Differenzen der durch die einzelnen Beobachtun- 
gen gegebenen Werthe von den aus der Gesammtheit der 
Beobachtungen nach der vortheilhaftesten Methode durch 
Rechnung gefundenen), so ist der wahrscheinlichste Werth 


von H 
ү 5 
22 Ma 2 


also der wahrscheinlichste Werth von v, den wir durch V 
bezeichnen wollen, 


= 0.6744897 = д om (2). 


Die wahrscheinliche Unsicherheit dieses Wertlies von 
0.476936 
5 


= 


falle, ist=+, oder der Wahrscheinlich- 


s OR AY. 


ET == ze 

oder die wahrscheinlichen Grenzen des wahren Werthes 
. __ 0.476956 

von v sind V (1 F Or. : 


d.h. es ist 1 gegen 1 zu wetten, dass der wahre Werth von 


v zwischen 
Zi 0.4769 
0.67449 > (1- Va ), 
ze, 0.4769 
sodas Ve (i 572) falle 


Will man ein etwas weuiger genaues, aber bequemeres 
Verfahren anwenden, wobey man nicht die Summe der 
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Quadrate von s Beobachtungfehlern , sondern nur dieSumme 


Ze, dieser Fehler selbst, alle positiv genommen, zu ken- 
nen braucht, so kann man setzen 


Zt, 
V=o ‚8455479 озду 


die wahrscheinlichen Grenzen des wahren Werthes von v 


sind dann 
. 90. I 
=V ( E E 


Das Verhältniss der cst der durch die Methode 
der kleinsten Quadrate erhaltenen Resultate zu der Genauig- 
keit der einzelnen Beobachtungen lässt sich (nach 'T'heoria 
mot. corp. coel. p. 219, Theor. comb. obs. p. 28 sq.) so 
bestimmen: Es sey 

X=— Zan apx Fa. Fy Fabs tz Ха CaF... 

Yz—ZXbQb,-JpxXGb.as.-FyZbu. -dzXbacsd-.... 

Z= — ZF Cn ôn Hx E ca an 4-у 5с. |220. +.... 
und so weiter, 

Da solcher Gleichungen so viele sind, als unbekannte 
Grössen x, у, z...., so kann man aus ihnen durch Elimi- 
nation die Werthe von x, y, z.... durch X, Y, Z.... aus- 
gedrückt finden, wodurch man andere Gleichungen erhält 
von der Form: 

xL LA ХУВ Y4-C 24-...., 

yzzL'4-A' XB Y--C 2У4-...., 

z-zL"Jj-A"X-LFB'Y-rC"Z-4-.... u.s. Wwe; 
dann sind (nach Nro. IV, wo X, Y, Z= o gesetzt wurden) 
die wahrscheinlichsten Werthe von x, у, 2.... 

х= 1; 

er 

z=L'u. 5. w.; 
und die Präcision dieser Werthe, die der einzelnen Beob- 
achtungen zur Einheit angenommen , ist 


für x= SS 
EN d (B B) u. s. w. 
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Wenden wir dieses auf unser obiges Beyspiel an, so 
haben wir 
X= —4172.95-+'48442x+ 4802оу, 
Y= 171455.2 +48020x-+5772522y. 
Daraus findet man durch Elimination 
x=  0.00916--0.00002066 X — о.0000000172 Y, 
= — 0 .00505 — 0.0000000172 X | о.0000000175 Y ; 
daher den wahrscheinlichsten Werth 
von x= 0.08916 
von y==0.00505, 
und die Präcision dieser Werthe, die der einzelnen Beob- 


achtungen ==1 gesetzt, 
1 
für x= = JG 


о. 00002066 
1 
fry a . 0000000173 = 7994.7. 
Der wahrscheinliche Fehler einer jeden Beobachtung 
ist aber (nach Z) 
/ 51096 
V=0.67449 V FF = 10.472, 


folglich der wahrscheinliche Fehler 


у 
- = 0.0476 


220 
ү 
С 7594-7 
Die wahrscheinliche Unsicherheit von V ist (nach А А) 

0.476936 
— ل — کے‎ ۳ 
=T V. Vı29 = 0.4597. 
Ist nur ein Element zu bestimmen, so hat man 
Za, ûn X 


von x= 
wie oben. 


von y = 0.001379 


х=: 


also ist hier 


und der wahrscheinliche Fehler 
V 


von x= 
/v 
V Eat 


d.h. (nach Z) = 0.675449 Ade А 


übereinstimmend mit Nro. ТЇ, Gleichung (L). 


53 
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Sind zwey Elemente zu bestimmen , so ist 


1 Kë a, Eb ^ (х Wi b,)* 
ee, Mec SET nnd 


1 /Xw,Xh*,—(Xa, b,)* 
to M Ar ma TE wa 
und der wahrscheinliche Fehler 
von x — V VA 
УУ ни E ear IS A 
= 0.6449 V 7, а вр (is Ej 
von y= V VB’ 


= 0.61449 V I SEE 
übereinstimmend mit Nro. IV (W). 

Wie man bey einer grössern Anzahl von gesuchten Grös- 
sen die Werthe von A, В’, C" u.s.w. bequem finden könne, 
hat Gauss in der Theoria comb. obs. p. An sqq. gezeigt. 

Übrigens ist zu bemerken, dass hier nur zufällige, nicht 
constante Fehler der Beobachtungen in Betracht kommen. 

Hat man aus Beobachtungen von verschiedener Güte, 
bey denen der Grad der Genauigkeit respective durch die 
Zahlen H, H,, Н,.... ausgedrückt wird, Bedingungsglei- 
chungen von der in Nro. IV. angegebenen Form erhalten , 
so wird man die wahrscheinlichsten Werthe der Grössen 
х, y; Z.... finden, wenn man an die Stelle dieser Bedin- 
gungsgleichungeu folgende setzt: 

o— —H ô +a Н x4-b H y4-c H z4- ...., 

= —Н:&‹-+Еа,Н.х-ЕЬ,Н,у--с,Н,®-.... u sw, 
und nun bey diesen letzteren Bedingungsgleichungen das in 
Nro. IV. gezeigte Verfahren anwendet, oder wenn man 
Z H^, 2°, statt Se’, zu einem Minimum macht. 

VI. In der Theoria comb. obs. versteht Gauss unter 
dem mittleren Fehler der Beobachtungen die Grósse m, 
wenn das Integral [£ ф 2.4 zl, von х= — оо bis x=- o 
genommen, — m? gesetzt wird. Dieses m" ist also das Dop- 
pelte von dem, was wir in Nro. II. und IIL. durch h? be- 
zeichnet haben, oder das, was Gauss den mittleren Fehler 
der Beobachtungen nennt, ist = h \Ч' 2, wenn man die 
Grüsse kf Ze 24.d A, die Gauss den constanten Theil des 
Fehlers nennt, —o setzt, wie in Nro. I. und Il. Die Ge- 
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nauigkeit einer Beobachtung oder einer Bestimmung setzt 
Gauss dem mittleren Fehler das Gesvicht derselben dem 
Quadrat des mittleren Fehlers umgekehrt proportional. 
Kennt man eine bedeutende Anzahl zufälliger von ein- 
ander unabhängiger Fehler, die wirklich vorgekommen sind, 
so kann man daraus einen genäherten Werth des mittleren 
zu befürchtenden Fehlers m finden. Bezeichnetnämlich wie- 
der Ze’, die Summe der Quadrate dieser Fehler, s die An- 


zahl derselben , so ist nahe 
У ;2 


2 E 


ш?°==—^,‚......(СС), 


welche Gleichung mit der Gleichung (E) in Nro. II. iden- 
lisch ist; und der mittlere bey dieser Bestimmung zu be- 
fürchtende Fehler in Beziehung auf das Quadrat m? ist 


ae ne ......(DD), 


` te ` Е 
wo п == P^ A o zl. d 2 ist. 


Um die Genauigkeit der Bestimmung von m’ einiger 
Massen beurtheilen zu können, wird man eine Hypothese 
in Betreff der Function ọ 2 annehmen dürfen. Nimmt man 
z. B. die obige Hypothese (Y) an, so ist 


T — cO 
also n* —5 m 


/ n5 mi 


folglich V 


Auch kann man einen spam Werth von ní aus 
den Fehlern selbst finden. Ist nämlich Zs, die Summe der 
vierten Potenzen derselben, so ist nahe 


А a ...... (ЕЁ). 


=m’ v2 = 2... (BE) 


ni 


Kennt man den mittleren Fehler m einer jeden Beob- 
achtung , so findet man, wenn die Grössen x, ух 2... nach 
der Methode der kleinsten Quadrate bestimmt worden sind, 
deu mittleren zu befürchtenden Fehler (nach BB) 
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für. x — 

für y — m V В’, 

für z = mV C, ("77 E) i 
Uu. S. We 


und die Gewichte der Bestimmungen von x, y, z .... sind 
1 1 1 
We G 
= ı gesetzt. 
In dem obigen Beyspiele ist (nach CC) m’= 241.05, 
also der mittlere Fehler der Beobachtungen m = 15.526, 
und der mittlere bey der Bestimmung von т" zu befürch- 


"++, das Gewicht einer jeden Beobachtung 


tende Fehler ist (nach EE) = m’ Vau = 30.015. 


Nun ist (nach GG) der mittlere Fehler 
15.526 


für x = Tuae 7 0.07055, 


25.526 
7594-7 

H س‎ HB? A^ 

Setzt man wieder p 4— гу е ‚so verhält sich 
der wahrscheinliche Fehler zum mittlern Fehler 

= o. 6744897: 1 

In unserem Beyspiele ist also der wahrscheinliche Fehler 
jeder Beobachtung = 0.6745 X 15.526 = 10.472 wie oben; 
der wahrscheinliche Fehler 

vonx =0.6745X 0.0706 ==0.0476 
von y == 0.5745 X 0.002044==0. SE, 

Sind die Beobachtungen , deren Fehier e, &:, &, ..... 
man kennt, von verschiedener Güte, und ist das Verhält- 
niss der Genauigkeit derselben bekannt, so kann man die 
mittlern Fehler derselben auf folgende Art finden: 

Es sey e der Fehler einer Beobachtung von der Art, für 
welche der mittlere zu befürchtende Fehler =m ist; man 
nehme die Factorena,, a, u 5. w. den relativen Gewichten der 
Beobachtungen , zu denen die Fehler &,, &, u. s. w. gehören, 
gleich, das Gewicht der Beobachtung, deren Fehler & ist, 
== 1 gesetzt; so ist der genäherte Werth von m’ 


за, 6? 4-0, 6? Hess 
amat RN (HH), 


= a 


für y — = 0.002044. 


wie oben. 
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und der mittlere in Beziehung auf diesen Werth von m’ zu 
befürchtende Fehler, unter der Voraussetzung, dass der 
Werth von n für verschiedene Beobachtungen dem Werth 
von m proportional sey , (wie es z. B. bey der obigen Hy- 
pothese für 9 2 der Fall ist), wieder 


n* — m“ 
- уте (wie in DD). 


Kennt man m, so kann man leicht auch die mittlern 
Fehler für die übrigen Beobachtungen finden, da die relative 
Genauigkeit bekannt ist. 


Weitere Untersuchungen über diesen Gegenstand s. 
Theor. comb. obs. p. 5o sqq. ! 

6. 6. Zum Beschlusse dieser Gegenstände wollen wir 
noch sehen, wie man aus der Beobachtung der Sonnentle- 
cken die Lage der Rotationsaxe und die Geschwindigkeit der 
Umdrehung der Sonne finden kann. 

Zu diesem Zwecke bestimmt man zuerst durch Beob- 
achtungen die Differenzen der Rectascension und Poldistanz 
des Fleckens und des Mittelpunctes der Sonne. Braucht 
man dazu den Kreismikrometer , und nennt t die Zeit zwi- 
schen den áusseren Berührungen der Sonne und des Kreises, 
und t' die Zeit zwischen dem Ein- und Austritt des Fleckens, 
r den Halbmesser der Sonne, und г’ den des Kreises, so wie 
p diePoldistanz der Sonne, so sucht man die Grössen d und 
d' aus 

a 4 a 

d= +)’ Sin p) und d° = T Sin р) o 
so ist 4—4 = dp die Differenz der Poldistanzen des Mit- 
telpuncts der Sonne und des Fleckens; die Differenz d a 
der Rectascension dieser beyden Puncte aber ist der halbe 
Unterschied zwischen der Summe der Ein- und Austritts- 
zeiten der Sonne und der Summe der Ein- und Austritts- 
zeiten des Fleckens. Aus diesen Werthen da und dp findet 
man die Differenz dA und dx jener beyden Puncte in geo- 
centrischer Länge und Distanz vom Pole der Ecliptik durch 
die Gleichungen (S. 30) 

ал== da CGosuSinp—dpSinu 

d x-—da$in uSinp—dp Cosu, 
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wo u der Winkel des Breitenkreises der Sonne mit ihrem 
Declinationskreise ist, und wo daher (Seite 21) tg, u = 
— Cos Liang e ist, wenn L die Länge der Erde, und e die 
Schiefe der Ecliptik bezeichnet. Man hat daher 

geoc. Länge des Fleckens A= 180° HL dA 
geoc. Poldistanz z—90o de. 

I. Um daraus die heliocentrische Länge ] und Poldistanz 
p des Fleckens abzuleiten, sey R die Entfernung der Erde 
von dem Mittelpuncte der Sonne und р von dem Flecken , 
und L, P die Länge und Poldistanz der Erde,' so ist 
r (Sin p Cos (IN) =R Sin PCos(L—N)-+p Sin я Cos (A—N), 
r SinpSin (I—N)-R Sin PSin(L —N)-4-» Sin x Sin (A—N), 

г Cos p = =R Cos P -]-p Cos т, 

wo N eine willkürliche Grüsse ist. 

Quadrirt und addirt man diese drey Gleichungen, 
und setzt 

Cos 4 = Cos P Cos x + Sin P Sin x Cos (L —2) , 
so erhält man 

p=—R Соз + Vr —R’Sin’#, 

und ist so p gefunden, so geben jene drey Gleichungen auch 
die Werthe von 1 und p. ; 

Kürzer wird diese Auflösung, wenn man bedenkt, dass 
immer sehr nahe p—R und P=go ist. Dann hat man 
námlich 


R 
Sin p Cos (1— №) =- [Cos (L —N) -+ Sin z Cos (А —N)], 
R 
Sinp Sin (I — № == [Sio (L — N) -+ Sin я Sin (A — N)], 
R 
Cos p= Cos я, 


R 
Ist 2. B. N=1, so hat man Cos p=, Cos x und 


! R Sin (L А) 
Sin Dee 
oder auch für N —L, , 
R Sin z Sin A— L) 


Sin ((—L)=— smp 


? 
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II. Auf diese Weise findet man also aus jeder heobarh- 
teten Differenz der Rectascension und Declination des Fle- 
ckens seine heliocentrische Länge 1 und Poldistanz p, und 
damit die Gleichung 
x Sin p Cos l -+ y Sin pSinl -+ z — Cos p= о, 
in welcher die drey Grössen x, yundz noch unbekannt sind. 
Eben so. geben noch zwey andere Beobachtungen desselben 
Fleckens 
xSin p' Cosl' +y Sin p' Sin!’ -z— Cos p =o und 
x Sinp" Cosl" 4- y Sinp"Sinl' 4-2 — Cos p“=0, 
und aus diesen drey Gleichungen wird man die Werthe von 
х, y und z durch Elimination finden. Nennt man dann n 
die Neigung des Sonneu- Äquators gegen die Ecliptik und 
k die Länge des aufsteigenden Knoteus des Sonnen - Äqua- 
tors in der Ecliptik und endlich ZH die constante heliocen- 
trische Distanz des Fleckens von dem Pole des Sonnen- 
Äquators , so ist 
{бп = DEOS 
k = und 
ig х= — — 
g y un 
Cos II ==. Соѕп, 
und dadurch ist die Lage der Rotationsaxe des Fleckens, so 
wie der Ort desselben auf der Oberfliche der Sonne be- 
stimmt. Ist endlich 9 die Zeit zwischen der ersten und drit- 
ten Beobachtung, C die Sehne zwischen beyden Orten des 
Fleckens, d der Halbmesser seines Parallelkreises, m der 
Winkel am Mittelpuncte des Parallelkreises, den der Fle- 
cken zwischen der ersten und dritten Beobachtung beschreibt, 
und T die Rotationszeit der Sonne, so ist 
C =r V 2 (1 — Sin p Sin p” Cos (1° —1) Cos p Gos p"), 
d 2—rSin us 
m EE f —Sinp Sin p^ Cos (l^ — 1) — Cos p Cos р”. 
Sak 2 Siu? II 
Dann ist die gesuchte Rotationszeit 


Si 
Т = 560°. eie 


und Sin 
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Kennt man so die Werthe von x, y und 2, die bloss 
aus drey Beobachtungen abgeleitet, und also wahrscheinlich 
noch einer bedeutenden Verbesserung fähig sind, so wird 
man dann die wahren Werthe derselben x+ dx, у-у 
und z-[-dz setzen, wodurch man für jede einzelne Beob- 
achtung erhält 
(x4- d x) Sin p Cosl -+ (yd y) Sin p Sin 14-2 +d z — Cos po 
oder wenn man die bereits bekannte Grösse 
x Sin p Cos | 4- y Sin p Sin 14-2 — Cos p gleich A setzt, 

A dx Sin p Cosl-1- d y Sin p Sinl-- dz—o 
welches die gesuchte Bedingungsgleichung dieser Beobach- 
tung ist. Man wird solcher Gleichungen so viele erhalten , 
als man Beobachtungen hat, und dann aus ihnen durch die 
so eben gegebene Methode der kleinsten Quadrate die 
wahrscheinlichsten Werthe von dx, dy und dz bestimmen. 
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Моке s it noe VL 


Bestimmung der Entfernungen. der Himmelskörper von 
der Erde. 


1. $. W enn man die Lage eines der Erde nahen Ge- 
stirns gegen die unendlich entfernten Fixsterne aus zwey 
gegebenen Puncten der Oberfläche der Erde beobachtet, so 
lässt sich daraus die Entfernung des Gestirns von dem Mit- 
telpuncte der Erde bestimmen. 

Sey L (Fig. 9) das Gestirn , B und B' die beyden Beob- 
achter, deren Normalen 2 В, ZB verlängert den Äquator 
CA der Erde unter den Winkeln BbA—9$9,B'b'A— g und 
die Linie GL unter den Winkeln BöL=y, B & Ly’ 
schneiden, wo C der Mittelpunct der Erde ist. Sey CL=R, 
CB=r, CB =r und CBb=w, CB'b'—w' (wo die 
Grössen r, г", w und w'aus den Gleichungen der S. gı gelanden 
werden). Sind nun die beyden beobachteten Zenithdistanzen 
des Gestirns LBZ=z und LB'Z'—z', so ist LB C= 180° 
—(z— w) und L B' C 180° — (2 — w^. Istalso СІВ x 
und C L B'—x', so hat man > 

Sin (z — w) Sin (z/ — e" 
к= T ea =r Sing/ te (I. 

Ist aber LO A ==и, so istz— y-]-x und ọ =y + u, also 

x=z—gp u und eben so x'2z'— ф — u. Die Summe 


dieser beyden Grössen x-|-x , die wir m nennen wollen, 
ist daher x+ x = m= (z+ z) — (+9), also m eine 
bekannte Grösse Substituirt man diesen Werth von 
a = m — x in den Gleichungen (17, so erhält man 


r d 
Sin xg Sin (z — w) und Sin (m — x)= g3in (2 — w’), 


und beyder Gleichungen Division gibt 
r Sin (z — u) Sin m 
tgx = 576; S i : , 
r’ Sin (z! — w’) -+ г Siu (z — W) Gos ul 


r’ Sin (z^ — w’) Sin m 


tgx = r Sin (z — м) F r' Sin (2^ — w^) Cosm ? 


und dann findet man R durch die Gleichung 


rSin (z — w) 1 t’ Sin (oi — wei 
T Sin x oder R = Sin (m — x) d 


Ist dann © die Horizontalparallaxe des Gestirns für 
den Äquator und A der Halbmesser des Äquators , so ist 


. А 
Sin 5 = к 
oder sehr nahe, da m nur klein ist, 
А.т 
T e эшка m 


= p Sin (®' — w’) + r Sin (z — w) 

Dieser Ausdruck setzt voraus, dass die Beobachter auf 
verschiedenen Seiten des Äquators stehen. Sind sie auf der- 
selben Scite, so ist 

mex —xe (0—0) (9), 
r Sin (z — w) Sinm 


ES r’ Sin (27 -— w’) — r Sin (z — w) Cos in und 


А Ах А m 


тй ва (z — w) ~ r'Sin (2 — wel — r Siu (z =w) 


Liegen die beyden Beobachtungsorte nicht genau in dem- 
selben Meridian, wie bisher vorausgesetzt wurde, so wird 
man, da die Beobachtungen nicht mehr gleichzeitig sind, 
von der Änderung der Declination des Gestirns während 
der Zeit zwischen beyden Beobachtungen Rechnung tragen. 
Durch dieses Verfahren hat Lacaille am Vorgebirge der gu- 
ten Hoffnung mit Lalande in Berlin die Parallaxe des Mou- 
des und des Mars bestimmt. 

2. 6. Für den Mond kann man, da er der Erde so nahe 
ist, seine Parallaxe auch aus den Beobachtungen eines uud 
desselben Ortes ableiten. Ist nämlich а und p die wahre 


Rectascension und Poldistanz des Mondes, und a' dieschein- 
а ж 
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bare, durch die Parallaxe verminderte Rectascension des- 
selben, A die Sternzeit der Beobachtung, 9 die geocentrische 
Polhöhe (S. 90) und r die Entfernung des Beobachters von 
dem Mittelpuncte der Erde, der Halbmesser des Aquators 
als Einheit vorausgesetzt, so ist (S. 97) 

Cos o 

Siup ? 
wo © die Horizontalparallaxe am Äquator bezeichnet. 


a—a—=urSin(A—a') 


Ist also 


rSin(À — a") 


Созо А 
Si —bunda-—a-da, 
inp 


so ist da=bw und eben so für eine zweyte Beobachtung 
da' zz b'. 5, also auch 


da’—da 
Eee (Т). 


Man sucht nämlich in zwey Beobachtungen, die auf ent- 
gegengesetzten Seiten des Meridians in grossen Entfernun- 
gen von demselben gemacht worden sind, die Differenz der 
Rectascension des Mondes von einem oder mehreren ihm 
nahen Fixsternen, woraus man die scheinbaren Rect- 
ascensionen des Mondes erhält, deren Differenz тп’ seyn 
soll. Aus den Mondestafeln aber findet man die Bewegung 
des Mondes in Rectascension für die Zwischenzeit der Be- 
obachtungen , oder die Differenz m der beyden wahren 
Rectascensionen des Mondes, so dass also da а a= m'— m 
eine bekannte Grösse, und daher der Werth von durch 
die Gleichung 


gegeben ist. 


5. 6. Auf die Sonne lassen sich diese Methoden nicht 
anwenden , da sie zu weit von uns entfernt oder da ihre 
Parallaxe zuklein ist, um durch jenes Verfahren mit Sicher- 
heit bestimmt zu werden. Für sie hat man die Durchgänge 
der unteren Planeten (Merkur und Venus, besonders der 
letzteren) vor der Sonnenscheibe als vorzüglich geeignet zur 
Bestimmung ihrer Parallaxe vorgeschlagen. (Pop. Astr. П. 


S. 29.) 
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Ist T die Ortszeit des beobachteten Ein- oder Austritts 
der Venus und t die östliche Länge des Beobachtungsortes 
von Paris, so suche man für die Pariser - Zeit (T —t) der 
Beobachtung die wahre geocentrische Rectascension a und 
Poldistanz p der Venus mit ihren stündlichen Änderungen 
Da und Dp, sammt ihrem Halbmesser r und ihrer Hori- 
zontalparallaxe x. Für die Sonne seyen dieselben Grössen 
« x p und ё. 

Ist s der Stundenwinkel der Sonne und 9 die geocen- 
trische Polhöhe des Beobachtungsortes , und 
Cos o Sins 
"Sins ? 

— С Bin e Sin x — Cos 9 Cos x Coss, 

so ist für dieselbe Zeit T —t (vergl. S. 97) 
die Differenz der scheinbaren Rectascension А' — a — a— Bq, 
die Differenz der scheinbaren Poldistanz P'=p—r— Сф, 
wo der Kürze wegen q = x —& ist. 

Ferner ist die relative wahre Bewegung der Venus in 
einer Secunde in Rectascension und Poldistanz 


Da—Da d Dp—Dzs 
TOL: eee t mast 


wenn Da, D p u. s. w. die stündlichen Veränderungen der 
wahren Rectascension und Poldistanz bezeichnen. 

Will mau daraus die scheinbare relative Bewegung der 
Venus f und g' während einer Secunde ableiten, so ist 
Cos 9 Cos а 
^ Sinp 

8 =g--0.000072q Cos я Cos p Sins. 

Nimmt man aber an, dass die bisher gebrauchten Grös- 
sen t, a, p undr noch um die unbekannten Correctionen 
dt, da, d p und dr zu klein sind, so hat man (wie 8.240) 
(a —a— Bq-4-da-—f'dt)' Sin' x --(p—z—C q4-d p—g dt)’ 

—[(e4-dp)-F (dr)... (D 
das obere Zeichen für die äussere Berührung der Ränder. 
Setzt man der Kürze wegen 
(a — a)’ Sin’ p + (p — =)’ = Z^ oder 
р—т Sinp 
uud Jc (1—9) Cos o^ 


f =f — 0.000072 q und 


Nez Бар 
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und entwickelt man die vorhergehende Gleichung, indem 
man die zweyten Potenzen an dt, da weglässt, so erhält 
man (wie Seite 240), 
A* —(p t ry я : 
удо = 4!(ЁЗїп л Coso в Sin ө) 
+ q(B Sin r Cos œ+ C Sin o) 
— daSina Cos o 
— dpSino 


Sepe s 


nnd diess ist die gesuchte tentem ae welche 
für jede einzelne Beobachtung entwickelt wird. Ist die Länge 
des Beobachtungsortes genau bekannt, so ist dt—o, und 
man erhält dann so viel Gleichungen zwischen д, da, dp 
und dp+dr, als man Beobachtungen hat, Entwickelt man 
aus ihnen die Werthe dieser Correctionen, so erhält man 
auch den Werth von q—x— é. Indem man so die Dif- 
ferenz der beyden Parallaxen erhält, hat man zugleich, 
durch die Theorie der elliptischen Bewegung der Sonne und 


der Venus, auch das Verhältniss q’ = 3 der beyden Parall- 


axen, und daher diese Parallaxen selbst durch die Glei- 


chungen 
== DOR und= p 
I. Hätte man die Ecliptik statt des Äquators gewählt , 

so ist a, а die Länge, und p, z— 9o die Distanz der 
Venus und der Sonne von dem Pole der Ecliptik, und 
wenn L und P die Länge und Poldistanz des Zeniths ist 
(Seite 99) 

B= Sin P Sin (L— a) 

C= — Cos P. 


4. $. Dieselbe Gleichung (Т) lässt sich noch auf folgende 
Weise ausdrücken. 


bE 
SCH und € = AES also das vorhergehende 
x S 
Bq=b& und Cq=cë, so dass man also für die Zeit der 
Beobachtung hat: relative Parallaxe 


Sey В = = 
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Cos o Sins 
der Rectascension (x —&) ا‎ 
der Poldistanz 
(x — &) (Sin p Sin z — Cose Cos xCoss) =— cë, 
und daher für dieselbe Zeit die Differenz der 
scheinbaren Rectascension Al =a —a— bë, 
scheinbaren Poldistanz P'—p—z-c&. 

Dieses vorausgesetzt, wird die Gleichung (I), wenn 
man in sie noch die unbekannte Correction dE der Sonnen- 
parallaxe aufnimmt , oder £-[-d& statt & setzt, 

(a—a—b&—bd&--da—fdi)’Sin’z 
+(p—r—c!—cd&--dp—gdt)? 
= [( +d) + (r--d Y ; oder 
(A'—bd£-I-da—ffdi)'Sin'z--(P'—cd&--dp—gdu' 
—[(p4-dp-(rcdny — c 


wo man statt Sin x etwas genauer Sin’ 


Sin x 


seizen kann. 


Lässt man die zweyten Potenzen von dt, da, d&.... 
weg, und setzt der Kürze wegen 


S'zA"Sin'z4-P" und h= 


1 
A'fSin? л рер? 
so geht die letzte Gleichung in folgende über 


Ge —S'--2À'Sin'sda]-2P'dp—2(A'bSin*z--P'c)d& 
— (p +r) —2Sd(p-i- r) , oder da nahe 

S* — (p+r) =[S + (P+ )].[S — (p+r); — 2 S[S— (ptr) ist, 

dt4- hS((p-Fr) — 5] == A äm" z.da--h Pdp 

— h(A'bSin? &4- P'c).d£—hSd.(p- r).... (ID), 
und dess ist die zweyte Form der Bedingungsgleichung , die 
für jede einzelne Beobachtung entwickelt werden soll. In 
ihr kann man di==o setzen, wenn man die Rechnung für 
die Zeit der Beobachtung gemacht hat, und die Differenz der 
Meridiane bereits genau. kennt. Man kann aber auch , wenn 
die Lánge des Ortes bekannt ist, und mehrere Beobachtungen 
desselben in- oder Austrittes von verschiedenen Beobachtern 
an demselben Orte gemacht wurden, die vorhergehende 
Rechnung, z. B. für das Mittel aller Beobachtungszeiten 
machen, und dann in der letzten Gleichung dt— T — 'I" 
setzen, wo T die Zeit der Berechnung, und T" die Zeit der 
wirklichen Beobachtung ist. 
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Ex. Für den Durchgang der Venus den 5. Junius im 
Jahre 1761 hat man aus den Tafeln 
mittlere Zeit 
Paris Sonne Venus 
a т а р 
14 74^ з1' 52.8 6719273 5429 45 67° 25' 11."g 
17% 19 36.4 18 40.9 24 15.2 27 25.6 
20° 27 20.1 15 54.7 19 22.2 29 45.4 
log Rad. Vect. © ==0.00666: ) 
log Distanz $ 49.461058 | 
wahrer Halbmesser © = p= 946.8 
$ =r= Solo 
Horizontalparallaxe der Sonne für die mittlere Entfernung 
derselben von der Erde 8."56, also für den 5. Junius 
E= 0,4297 , und x29." 6068 , und x & = 21."1771. 
Noch ist 
log f —8.8044425n 
log g==8.227387 


log f=8.844270n ) ,. ,. | 
log g=8.226170 $ für die Zeit der Austritte. 


für 17? 


( fûr die Zeit der Eintritte, 


Beobachtungen. 


Am Vorgebirge der guten Hoffnung 
Austritt innere Berührung 21° 58' 3.3 mittlerer Zeit 
äussere 21 55 34.6. 


In Petersburg 
Austritt innere Berührung 22° 17 12."8 


äussere 22 35 о.о 
Länge von Paris Polhöhe 
Vorgebirg der guten Hoffnung -]-1" 4'20" -—55° 55' до" 
Petersburg +: 51 54 +59 56 25 


Um die erste dieser Beobachtungen zu berechnen, ist 


mit der Abplattung 35 die geocentrische Polhöhe 


p=— 55° 45 9". 
Das Mittel der am Cap angestellten Beobachtungen 
ist T=2ı" 38° o" mittlerer Zeit, also auch 
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Mittlere Zeit Paris 20" 35' До” 


Sternzeit Paris ı 55 26.2 

Sternzeit des Ortes 2 37 46.2 = 3g 6 35” 
DEL EE EEN = 54 14 21 
p=67 5 5 s=—54 47 40 
a —a=— 10 19.08 b E= — 10."86 
Pp—r=-ı2 22.68 сё 16.57 


A =a — а — b E= —608 "22 
P=p—r— ce ë= 4 726.31 

р+т 
log A Cos —— = 
log P' = 2.86112 
S = 918."o45 

(p —r) —S z—— 0.25 


Ppr 
A'f Cos? ^ = 56.2158 


P'g к< 12.2261 


t3 


.74935 n 


== 48.4419, 
oder log h = 8.351478. 


| 


Dividirt man die vorhergehenden Werthe уоп b& und 
сё durch £—8.56, so erhält man 
log b=0.10529n, und log с==о.28168 
hi$ [(p—r) — p] = —0o.25h S2 — 4.4 
T = #1" 38 o" 
T'z21 38 3.3 


dt=—3.3 3.3 
dt4-hS[(p—r)—S]—— 7:7 


e E 
hA b Co? —— = 15.578 logh = 8.514758 


h P'c = 28.687 logS = 2.96286 
Factor von d£ = -J- 42.265 1.25364 
Factor von d(p—r)=-+ 18.954 


+ т 
log AT Sin? =" = 2 71465n,logP'— 2.86112 
logh = 8.31478 logh = 8.31478 


1.02941 1.17590 
Factor von da == — 10.699 Factor von d p = + 14.998 
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und daher die Bedingungsgleichung (IT) für die erste der vier 
vorhergehenden Beobachtungen 

1-5." 5242." 265 d &4-10.699d a—14.998d p-18. 954 d(p—r), 
und eben so erhält man für den äusseren Austritt am Сар 
—11.9= 59.468 d &4-10.947 d àa—13.971 d p 4- 18.525 d (p+r), 
für den inneren Austritt in Petersburg 

-]1-25.5— —18.555d &4-10.401d a—15.905d p4-19.541 d(p—r), 
und für den áusseren Austritt in Petersburg 

—3.8—=— 17.462 d &4-10.761 da—ı4.745d p+18.794 (р+-г). 

Hat man so die Bedingungsgleichungen aller Beobach- 
tungen entwickelt, so sucht man daraus durch die Methode 
der kleinsten Quadrate die wahrscheinlichsten Werthe von 
de, da, dp und (р +r). Man sche: Entfernung der Sonne 
von der Erde, von Encke. Gotha 1822. Der Verfasser die- 
ses Werkes fand aus der Discussion sämmtlicher Beobach- 
tungen von 1761 und 1769 Aquator: Horizont: Parallaxe der 
Sonne für die mittlere Entfernung & — 8.75776 , woraus die 
mittlere Entfernung der Sonne von der Erde folgt 20 666 800 
geographische Meilen. 

Man bemerkt, dass die Coefficienten von dë in den 
vorhergehenden Gleichungen gegen die übrigen Factoren von 
da, dp und d(p-+r) sehr gross sind. Die erste Bedingungs- 
gleichung allein gäbe, wenn man da=d p =d (p —r) = o 
setzt , 

TS 

24.265 

woraus folgt, dass die Beobachtung , d. h. die Zahl 7.7 um 
volle 5 Zeitsecunden fehlerhaft seyn musste, um den Werth 
von d£ um o.1 einer Raumsecunde zu entstellen. Die Diffe- 
renz der ersten und dritten Beobachtung gibt eben so 

15.6 

de=— бов = 0.256, 

also würden hier erst 6 Zeitsecunden Beobachtungsfehler 
einen von o. 1 Raumsecunden іп dë erzeugen. Da aber diese 
Gattung von Beobachtungen der ganz dunkelschwarzen 
Scheibe der Venus auf dem hellen Grunde der Sonne einer 
sehr hohen Schärfe fähig ist, so sieht man, dass sich durch 
die vorgetragene Methode der Werth von dë mit grosser 
Genauigkeit bestimmen lässt. (Pop. Astr. IL. S. 29.) 


de= == 0.102, 
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T. Wie man die Wirkung der Parallaxe auf diese 
Erscheinungen für alle Puncte der Oberfläche der Erde 
finden kann, werden wir in der folgenden Vorlesung sehen. 
(V. Pop. Ast.) 

5. $. Die Parallaxe der Fixsterne ist viel zu klein, oder ihre 
Entfernung gegen den Halbmesser der Erde viel zu gross, als 
dass sie durch unsere Instrumente bestimmt werden könnte. 
Man hat daher versucht, ob ihre Entfernungen wenigstens 
gegen den Halbmesser der Erdbahn noch merklich sind. 
Nennt man a, p die wahre, oder aus dem Mittelpuncte der 
Sonne gesehenen Rectascension und Poldistanz des Sterns, 
a, p diese scheinbaren, oder von der Erde geschenen Grös- 
sen, und A,P die Rectascension und Poldistanz der Sonne , 
und ist r die Entfernung des Sterns von der Sonne, r' von 
der Erde, und R der Erde von der Sonne, so hat man, 
(wie Seite 117) 

r Cosa Sin p+R Cos A Sin P = r' Cos a’ Sin p’ 
r Sin a Sin p-}R Sin A Sin P =г Sin a' Sin p’ 
rCosp -R Cos P =r Cos p. 

Die Division der beyden ersten dieser Gleichungen gibt 
Sin a Siu p + t5 Sin A Sin P 
Cos a Sin p 4- © Cos A Siu P ° 
wenn die jährliche Parallaxe 

R 


r 


tg а’ = 


15 == 


gesetzt wird. 
Aus dieser Gleichung folgt, wie Seite 97, wenn 
a —a=da, undp—p=dp 
gesetzt ш, 


Sin Zi Sin PN? 
daz 5 Sin (А—а)—- EN Siu PA Sin 2(A—Aa)Sin 1" 


aep 
F3 Sin p 
und wenn man bey der ersten Potenz von © stehen bleibt, 
d p = (Cos P Sin p — Sin P Cos p Cos (А — ail, oder 
m) 
Man sieht aus diesen Werthen von da und dp, dass 
die Parallaxe dp der Poldistanz immer kleiner ist, als die 


Is S(A—a)Sin'1" —.. 


d p = o (Sin(p—P)-+2SinpSinP Sin’ 
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absolute Parallaxe 5, während im Gegentheile die Parallaxe 
da der Rectascension oft beträchtlich grösser als 5 werden 
kann, dass es also auch vortheilhafter ist, die Beobachtun- 
gen der Rectascension zur Bestimmung der Parallaxe Р zu 
nehmen. Wählt man ein solches Sternpaar, die in ihrer 
Rectascension a und a’ nahe um 180° verschieden sind, und 
nimmt man die Parallaxe da für beyde Sterne gleich gross 
an, so wird durch die erste Beobachtung dieser Sterne die 
Rectascension des einen gleich af da, und des andern 
gleich a’ — da, also beyder Differenz gleich 4=a —a'-- 2 da. 
Nach einem halben Jahre aber werden die beobachteten 
Rectascensionen dieser Sterne a—da und a-da, also 
beyder Differenz 4/—a-——a'—2da seyn, wodurch man 
daher 
Z— 4 == 4 да, 

oder die doppelte Summe beyder Parallaxen erhält, die viel- 
leicht für unsere Instrumente merkbar ist, wenn auch die 
einfachen Parallaxen dieser Sterne selbst nicht mehr unter- 
schieden werden können. Zu diesem Zwecke wird man aber 
die beyden Sterne in jenen beyden Jahreszeiten beobachten , 
wo die Parallaxen ihrer Rectascensionen den grössten posi- 
tiven oder negativen Werth haben, d. b. wie aus den Glei- 
chungen für da folgt, wenn a gleich go 4- А, oder gleich 
270A ist. 
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Vorlesung VII 


Finsternisse. 


1. $. Se a, p, r, x und m die wahre Rectascension , 
Poldistanz, Entfernung von der der Erde, Äquatorial- 
Horizontalparallaxe und Halbmesser des Mondes, und a, r, 
p» &, н dieselben Grössen für die Sonne. Die stündlichen 
Änderungen dieser Grössen seyen da, da.... 

Diese Bezeichnung vorausgesetzt, wollen wir zuerst 
sehen, wie man eine Mondesfinsterniss voraus be- 
rechnen kann, die bekanntlich entsteht, wenn die Erde 
zwischen die Sonne und den Mond mt, und ihren Schatten 
auf den Mond wirft. 

Für die Zeit t der wahren Opposition beyder Gestirne, 
für welche also a—180o-]-« ist, sey p—x die Differenz 
ihrer Poldistanzen. 

Man suche die Gróssen n und e aus den Gleichungen 

dz — dp 

ge (da— d a) Sin z? 

e= (x— р) Cosn, 
so ist offenbar n die Neigung der relativen Bahn des Mondes 
gegen den Áquator, und e die kürzeste Distanz des Mittel- 
punctes des Schattens von jener Bahn zur Zeit der Oppo- 
sition. e 
Die stündliche relative Bewegung des Mondes in seiner 


Bahn ist aber 
dp—dz 
Siuu ? 


1 
die wir gleich y setzen wollen, so dass man hat 
Sinn 


h= 


арат. 
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Schneidet man endlich den Schatten der Erde durch 
eine Ebene, welche durch den Mittelpunct des Mondes geht, 
und senkrecht auf der Schattenaxe steht, und nennt man R 
den von der Erde gesehenen Halbmesser dieses kreisförmi- 
gen Schattenschniltes, so ist 

R=x-H&—u, 
wovon mam sich durch eine kleine Figur leicht überzeugen 
wird, wenn man dabey bemerkt, dass der aus dem Monde 
gesehene Halbmesser der Erde =x, uud der aus der Scnne 
gesehene Halbmesser derselben = & ist. 

Das Vorhergehende reicht hin, alle Umstände der Mon- 
desfinsterniss zu bestimmen. 3 

Es ist nämlich die Zeit 0 der Mitte der Finsterniss 

6 =t + (r-— p) h Sin De 
und die Zeit T, wo ein Theil vom Mond verfinstert ist, der 
sich zu seinem Halbmesser verhält wie x':1, 
T=6+hetgUÜ, 
< 
R- (1 — №. ш? 

So hat man für den Anfang und das Ende der partiellen 
Finsterniss N =0; für den Anfang und das Ende der totalen 
Finsterniss N— 2; für den Ein- und Austritt des Monds- 
inittelpunctes N=ı u. s. w. 

Endlich ist die grösste Verfinsterung des Mondes , zur 
Zeit, wo er am tiefsten in dem Schatten der Erde steht, 
gleich R -Hm — e. 

Wählt man, was bequemer ist, die Ecliptik statt dem 
Äquator, so bezeichnen a, a die Längen, und р, die Di- 
stanzen von dem Pole der Ecliptik, wo also z = до” ist. 

Um endlich noch die Orte der Oberfläche der Erde zu 
fnden, welche die Mondesfinsterniss sehen, nehmen wir 
z. B. an, dass der Anfang der partiellen Finsterniss um acht 
Uhr Abends Pariser Zeit Statt habe, Da der Mond in Oppo- 
sition ist, so wird der Beobachter, der 4" = 60? östlich von 
Paris liegt, den Mond in seinem Meridian sehen. In diesem 


wo Cos U = 


Meridian nehme man den Punct, | dessen. geographische 
Breite gieich go —p ist, so sieht der Beobachter in diesem 
Puncte den Mond in seinem Zenithe. Führt man.daher die- 
sen Punct unter den fixen Meridian des Globus, und stellt 
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den letzten auf die Polhóhe go* — p, so sehen alle Orte der 
Erde, welche über dem Horizonte des Globus sind, den 
Anfang der Finsterniss, während dieser Anfang allen übri- 
gen Orten der Erde unsichtbar ist. Eben so kann man die 
grössten Kreise der Erde finden, in welchen alle Orte ein- 
geschlossen sind, die den Anfang der totalen, oder das Ende 
der partiellen Finsterniss и. s. w. sehen. 

Ex. Für die Mondesfinsterniss des 5. Novembers 1827 
ist die wahre Zeit Wien der Opposition in Lünge 6" 17' 14" 
Abends, und für diese Zeit ist \ 
wahre Lünge des Monds und der Sonne 

a—am4o 55 AT, 

Poldistanz des Monds 

р=90° 28' 59", х=90, 
dp=-+ 0° 2' 547, da=o 
da—da=o’ 28 40" 
тп =ı5 ır" کک‎ 5 
p =15 6.76 &= о 9", also 

R —x--& — p = 59:75. 

Nach den Erfahrungen soll man diesen Werth von R 
um seinen sechzigsten Theil vergrössern, um ihn mit den 
Beobachtungen übercinstimmender zu machen, daher ver- 
besserter Werth von R= 40/412, und R + m= 55.59. 

Weiter ist n= 5° 45', e= — 28.83, und h=0.03455, 

also (x — p)h Sin n = — o*. 1005. 

Zeit der Mitte der Finsterniss 

@==1— o". 1005 = 6" 1з1' 15” 
wahre Zeit Wien, 

für К==о ist U=58° 45', und he tg U = rı" 38' 11”, 
also Anfang der partiellen Finsterniss 4^ 29 42" 


| stündliche Ánderungen , 


Ende - - - - - - = = 7 49 44, 
Grösse der Finsterniss D -]- m —e 226.72, oder der Mond 
26.72 


wird um den —o.08sten Theil seines Durchmessers 


verfinstert. Diese Fiusterniss ist daher bloss partiell, daher 
auch für N—2 der Werth von U unmöglich isi. 

,Um zu finden, ob diese Finsterniss für Wien sichtbar 
ist, berechnet man mit der Declination — 15? 5° der Sonne 
für diesen Tag die Zeit des Sonnenunterganges A" Dol, und 
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da nach dem Vorhergehenden die Zeit des Anfangs der Fin- 
sterniss vor 4° бо’ fällt, so ist der Mond zur Zeit des Anfangs 
der Finsterniss für Wien noch nicht aufgegangen, also auch 
dieser Anfang in Wien nicht sichtbar, aber wohl das Mittel 
und das Ende der Finsterniss. Für Lissabon geht an diesem 
Tage die Sonne um 5° 10' unter, und da diese Stadt um 
1° 42° westlich von Wien liegt, so ist der Anfang der Fin- 
sterniss um 2" 51', und das Ende um 6* 8' Lissaboner Zeit, 
also sieht diese Stadt nur die letzten Erscheinungen dieser 
Finsterniss. Überhaupt ist diese Finsterniss in ganz Asien, im 
östlichen Europa und Afrika, und auf allen Inseln des stillen 
Meeres sichtbar, während für das westliche Europa und für 
Amerika der Mond erst während der Finsterniss aufgeht. 

2. $. Auf eine ähnliche Art wird man auch für Sonnen- 
finsternisse verfahren, wenn man die Erscheinungen der- 
selben bloss für die Erde im Allgemeinen sucht. Da eine 
Sonnenfinsterniss entsteht, wenn der Mond zwischen die 
Sonne und die Erde tritt, und uns dadurch das Licht der 
Sonne entzieht, so hat man wieder, wenn p—x die Diffe- 
renz der Poldistanzen beyder Gestirne zur Zeit t der Con- 
junction (wo аса ist) bezeichnet, und wenn n, e, h die 
vorhergehenden Bedeutungen haben, 

dz—dp 
Sinn 
dz—dp А 

Sind nun Fig. 10. L, S, Т die Mittelpuncte des Mondes, 
der Sonne und der Erde, A der Beobachter auf der Erde, 
der Sonue und Mond in seinem Horizonte sieht, so ist 

ALT=x, AST=& 
(in der obigen Bedeutung), ferner u=LAS u. 5. w. die 
scheinbare Entfernung der Sonne von dem Monde, und 
y=LTS die geocentrische Entfernung derselben. Es ist 
aber z=u-+-x==y-H£, also auch y=u+x—.£. Für den 
Anfang der partiellen Finsternis ist u =m + p, also 
y= m -Hu -H x— č; für den Anfang der totalen ist u= m — p, 
also y = m—p-]-x —£, für den Anfang der centralen ist 


tg n = ; und e= (r — p) Cos n, 


und h= 


u==0, also y =x — č u.s. w. 
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Man hat daher für die Zeit der Mitte der Finsterniss 
Ө=1+ (я — р) біпр, 
und für die Zeit T, wo von der Sonne cin Тісі] verfinstert 
ist, der sich zu ihrem Halbmesser verhält, wie N zu 1, 
T-—0-rhetgU 
e e 

m-rF-(—N)r-Ex—E 

Für den Anfang und das Ende der partiellen Finster- 
niss ist N — 0, für die totale ist N=2; für die centrale 


wo Cos U = ist. 


m f p. с 
дї N " —-oder Cos U— "E Ist m < р, so ist die 


totale F'insterniss eigentlich ringfórmig. 
Ex. Für die grosse Sonnenfinsterniss des 9. Octobers 


1847 hat man 
Mittlere Zeit. Paris 


e IEN 
Sonne wahre Lünge 195 18' Dal. ie 159° 55° Ce? 
a 194 6 30.2 194 19 56.4 
т g96 2 6.9 96 7 5o .7 
А 16 5.05 16 5.03 
& 6.61 8.81 
Mond wahre Lánge 192° Bo 57".5 196° 47' Bo 3 
Distanz v. Pol d. Ecliptik 89 37 56 ‚9 85 21 40.5 
а 192 55 21.1 195 45 29.7 
р 99 7 24.9 96 о 55.7 
т 14 41.2 14 41.2 
х 55 54.1 58 55.1 


Schiefe der Ecliptik 25° 27' 22".5. 
Daraus folgen die stündlichen Änderungen 
da= 28' 21".455 dp —--8' 55". 15 
da= 2# 17.95 desto 57.3. 
Zeit der Conjunction in Rectascension 
8" ат 58.688 
und für diese Zeit a — a = 194^ 12' 55'.06 
p= 9 30 29.5 
х= g6 4 47.1 
Mittlere Zeit -H o" 12' 32" = wahre Zeit. 
Diess vorausgesetzt erhält man 
n =— 17° A 24", loge = 1.515677 uad log l = 8.566655 
In T 


200 


Zeit der Mitte der Finsterniss © = 9" 9'55” mittlere Zeit Paris 
N=o gibt U = 67° 10’ 14° für die partielle Finsterniss 


шр, AA M. н H 
N= pes gibt U —52 25 25 {йг die centrale Finsterniss 


N=2....gibt U —51 16 o für die totale Finsterniss. 


- Aufang Ende 
Also auch für die partielle Finst. 6" 17° 58" - - 19" 2’ 12" 
b 85 » centrale Finst. 7 35 41 - - 10 44 10 


35 = » totale Finst. 7 51 55 -- 10 47 57 
und da m «p, so ist die totale Finsterniss ringförmig. 

I. Da eine Sonnenfinsterniss für irgend. einen Ort der 
Erde nur dann entstehen kann, wenn die scheinbare Di- 
stauz der Mittelpuncte der Sonne und des Mondes kleiner 
als m 4-y ist, und da der geocentrische Abstand dieser Mit- 
telpuncte durch die Parallaxe höchstens um x —é vermin- 
dert werden kann, so ist eine Sonnenfinsterniss nur dann 
möglich, wenn zur Zeit der Conjunction der geocentrische 
Abstand der Mittelpuncte der Sonne und des Monds, oder 
die wahre Breite des Monds, kleiner ist als m-[-j4- x — €, 
oder weun die Entfernung u des Monds, nnd daher auch 
der Sonne, von einem der Mondsknoten kleiner ist, als 
die durch die Gleichung gegebene: 


^ Sn (m + u+ х EI 
Sin u = 


Sinn 

(wo n die Neigung der Mondsbahn gegen die Ecliptik 
bezeichnet, s. S. 115). Da die Grössen m, p, x, &, n 
veränderlich sind, so ändern sich auch die Grenzen der 
Möglichkeit einer Sonnenfinsterniss. Ist zur Zeit der Con- 
junction u kleiner als 15° 24', so ist eine Sonnenfinsterniss 
gewiss; ist u grösser als 18° 22', so ist sie unmöglich; ist 
uzwischen diesen Grenzen, so muss man durch genauere 
Rechnung untersuchen, ob die Breite des Monds zur Zeit 
der Conjunction kleiner ist als m + s -+ x — &. 

Eben so kann cine Mondsfinsterniss nur dann Statt fin- 
den, wenn zur Zeit der Opposition die geocentrische Di- 
stanz der Mittelpuncte des Monds und des Schattenschnitts, 
oder (da die Schattenaxe in der Ecliptik liegt) die Brei- 
te des Monds kleiner ist als die Summe ihrer von der 
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Erde gesehenen Halbmesser, d. h. (nach $. 1.) kleiner als 
x-4-&—p -I- m, oder wenn Sin u kleiner ist als 

Sin (x +ë — p -+ m) 
Sinn 

Ist zur Zeit der Conjunction der Abstand des Monds von ei- 
nem seiner Knoten, oder der Abstand der Sonne von dem 
gegenüberliegenden Knoten, kleiner als 9° 51’, so hat ge- 
wiss eine Mondsfinsterniss Statt; ist aber dieser Abstand 
grösser als 12° A, so ist keine Mondsfinsterniss möglich. 


5. $. Wir wollen nun über den Weg, welchen der 
Schatten des Monds bey einer Sonnenfinster- 
niss auf der Oberfläche der Erde zurücklegt, 
Untersuchungen anstellen. 


Bestimmt man zuerst die Lage des Mittelpunrts des 
Mondes gegen den der Erde durch drey rechtwinkelige Coor- 
dinaten &, v, 2, von denen & in der Durchschnittslinie des 
Declinationskreises der Sonne mit dem Äquator, und &,v 
in der Ebene des Áquators liegen, so ist 


E =r Sin p Cos (a — а) 
v =r Sin p Sin (a— a) 
2 = г Cosp. 

Legt man nun durch die vorige Ахе der v eine andere 
Ebene, welche gegen den Äquator um go? — z, d. h. um 
die Declination der Sonne, geneigt ist, und nimmt man 
zur Áxe der y wieder die vorige Axe der v, die Axe der x 
in der neuen Ebene darauf senkrecht, und die Axe der z auf 
dieser Ebene senkrecht, so wird die Ebene, welche durch 
die Axen der & und x geht, auf der Axe der y oder v, und 
daher auch auf dem Aquator senkrecht, und wird also 
der Declinationskreis der Sonne seyn; die Axe der x wird 
mit der Axe der ë einen Winkel = 90° — x machen, und 
wird daher nach dem Mittelpuncte der Sonne gehen; die 
Ebene der y z wird auf der die Mittelpuncte der Brde und 
der Sonne verbindenden geraden Linie senkrecht, und y 
wird mit dem Äquator parallel seyn. 


Nun hat man für die neuen Coordinaten, welche die 


Lage des Monds gegen die Erde bestimmen, die Ausdrücke: 
E 
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x=&Sinz-+H2ÜCosz, 
Ma 
z—=2Siınz — ё боѕл; 
oder x==r [Sin p Sin я Cos (а—а) + Cos p Cos x}, 
y =r Sin p Sin (a —a), 
z =r [Cos p Sin z — Sin p Cos x Cos (a — a) ]. 

Bestimmt man eben so die Lage des Beobachters auf der 
Oberfläche der Erde gegen den Mittelpunct derselben durch 
drey den x, y, z parallelen Coordinaten X, Y, Z, und be- 
zeichnet R die Entfernung des Beobachtungsortes vom Mit- 
telpunct der Erde, ф die geocentrische Polhóhe, s den Stun- 
denwinkel der Sonne, so hat man die den vorigen analogen 
Ausdrücke : 

X-HB(CosoSin x Coss + Sin ọ Cos я), 
Y=R Cos p Sins, 
Z =R (Sing Sin x — Cos $ Cos я Cos s). 

Wir wollen nun (Fig. 11) durch den Mittelpunct L des 
Mondes in der Nähe der Conjunction eine Ebene senkrecht 
auf die gerade Linie TS legen, welche die Mittelpuncte 
T, 5 der Erde und der Sonne mit einander verbindet. Diese 
Ebene werde von der geraden Linie 5 T in С, und von der 
den Mittelpunct der Senne und den Beobachtungsort ver- 
bindenden geraden Linie in B getroffen ; die geraden Linien 
ACF, a Bf in dieser Ebene seyen mit dem Aquator pa- 
rallel, und LF, BE, DC auf jenen senkrecht. 

Nimmt man r Sin 1" zur Einheit an, wor=TL ist, 
sp wird, weil der Winkel ST L nur klein ist, auch die Ent- 
fernung C T der Ebene vom Mittelpunct der Erde nahe 


` n w 
-lalparallaxe des Monds und E Sonne bezeichnen, also, 
Sina” 

da wir r= 


A 
=y seyn. TSist=[tr. p wenn x und & wieder die Ho- 


= 


Zo un Setzen, TS = eur z, und daher die Ent- 


fernang der Sonne von der Ebene 


5 С= Sin 1” lz Jue Sin i^ 


BL ist der scheinbaren Distanz Z der Mittelpuncte der Sonne 
und des Mondes gleich (eigentlich =r Sin A; CL drückt die 
geocentrische Distanz dieser Mittelpuncte aus. 
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СЕ, FL, sind offenbar die vorigen Coordinaten y, 2, 


und es ist 
Sin (a — a) Sin p 
y Sinur” 2 


Cosp Sin z — Sin p Cos x Cos( a — а) 
d Sin 1" 


у = (а — а) Sinp, 


, oder nahe 


= (z —p)— 1 (a—a)’Sinı’Sin2x, 
oder, wenn man das Quadrat vona — a vernachlässigt, 
z = zxz — р; 

und diese Coordinaten kann man für jede-gegebene Pariser 
Zeit berechnen. Nimmt rman an, dass der Mond einige Zeit 
hindurch in unserer Projectionsebene eine gerade Linie 
ADL beschreibe , so findet man den Winkel LAF=n aus 
der Gleichung 


z7'—" 


tg n= y!'—y з 


wenn man zwey Paare von Coordinaten у, 2 und y', 2 für 
zwey angenommene Zeiten berechnet hat. Nennt man dann 
Ср — P, so wird seyn 

P-—z—ytgn-z-—y tg n. 

C E, EB aber werden sich zu den vorigen Coordinaten Y, Z 
verhalten, wie S GC: ST — X, oder nahe = SC: ST = x — č: x; 
demnach wird man haben, da R =r Sin x =x ist, 

C E = (x —&) Cos e Sins 
EB = (х— ё) (Sin ọ Sin x — Cos 9 Cos r Cos s). 

4. S. Dieses vorausgesetzt, wollen wir die Lage des 
Orts auf der Oberfläche der Erde suchen, der zu einer ge- 
gebenen Pariser Zeit eine gegebene Distanz 4 der Mittel- 
puncte der Sonne und des Mondes als grósste Phase sieht. 

Die grósste Phase einer F'insterniss für einen Ort der 
Erde hat dann Statt, wenn die an diesem Ort gesehene Di- 
stanz 4= D L' am kleinsten ist. Für diesen Fall ist offenbar 
der Winkel BL’A ein rechter, und, wenn L'f'F' auf AC 
senkrecht ist, BL'F'— n, also ЕЕ = Bf = ZSinn, und 
L'f = z Cosn; nun ist 

CE=C F 4-F E= y4 Sinn, 
BE= L E —L' F =z— 4Cosn. 
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Vermittelst dieser Ausdrücke findet man CE, EB, da 


‚ d 
man für die gegebene Pariser Zeit y, z nebst n berechnen 
kann. 


Es ist aber auch (nach $. 5.) 

C E =(x— &) CosgSins, 
und E B = (x —&) (Sin e Sin z — Cose (к x Coss), 
CE 
oder, wenn man 


g durch Y', und yz; É durch Z be- 
zeichnet, 


= Cos ф Sins , daher Qos s = VaN Cos p! 
und Z/ = Sin e Sin — Cos 9 Cos z Cos s, 


woraus folgt 
(Sine Sin z — 7)? Cos! zx (1 — Sin? 9 — Y) 
daher Sin 9 =Z Sin z + Cos x V; —Y’—z”. 
So findet man die gesuchte Polhöhe des Ortes 


Ist so ọ bekannt, so erhält man s aus der Gleichung 
DH d 
Sins gut a 
So findet man die wahre Zeit des Ortes, welche mit der ge- 


gebenen Pariser Zeit verglichen , die ud трн 
Länge des Ortes gibt. 


1. Wir haben also die Gleichungen: 
y y+ ASinn 


х—Ё ' 

4 »— А Cosn 

7 Lm x—t H 

e ; Ze 
Sing=Z Sin x + Cos z V 1 — Y" — Z^, und Sin s = Gop” 
va Үз ze Z/ Sin (n+ Ф) 
oder tg} = TE uS Gol; ad 
Үү; 
und Sin s= o 


Zur bequemeren Berechnung kann man diese Gleichun- 
gen auch so ausdrücken: 


y+ASinn 
Sin A— EI 

2 — Д Соѕц 
Соѕ В = 


АШ ДА j E 
14 =; V Sin (B +A) Sin (B— A). 

Kennt man so A, В, у, so ist 
Cos B Sin (n + 4) 

Cos р 
s Sin A 

Sins к=, F 

Anmerkung. Bisher wurde vorausgesetzt, dass L’ 
nördlich von B liege, oder dass für den Ort der Erde die 
Sonne auf der Nordseite verfinstert werde; für den entgegen- 
gesetzten Fall muss man Z negativ setzen. 

Il. Setzt man in diesen Ausdrücken 

4J=m-+(1— Ne; 

so erhält man die Orte der Oberfläche der Erde, welche zu 
einer gegebenen Pariser Zeit eine Verfinsterung eines Theils 
der Sonne, der sich zu ilırem Halbmesser verhält, wieN: ı, 
als grösste Phase der Finsterniss schen, oder man erhält 
den diesem Werthe von A entsprechenden Weg des Mond- 
schattens auf der Oberfläche der Erde, und zwar die süd- 
liche oder nördliche Grenze dieses Weges, je nachdem man A 
positiv oder negativ nimmt. So gibt N == o oder J= -r (m Fu) 
alle Orte der Erde, welche nur eine üussere Berührung 
der Ränder der Sonne und des Mondes sehen , oder 
N= 0 gibt die beyden àussersten Grenzen desSchattenweges. 
d= o gibt alle Orte, welche eine centrale Finsterniss sehen, 
oder den Weg der Schattenaxe; J= m — p gibt die Orte 
der inneren Berührungen der beyden Ränder u. s. w. 

5. §. Wir wollen nun noch die Orte der Erde suchen, 
welche die Finsterniss zuerst und zuletzt sehen. 

Ein solcher Ort liegt in der geraden Linie, welche die 
Erde und die Sonne auf der einen Seite, und den Mond auf 
der andern Seite berührt. Für ihn sind also Sonneund Mond 
im Horizont, (denn die Horizontallinie berührt einen Son- 
nenrand und einen Mondraud) , woraus (nach S. до) folgt 

Cos s= — tg ф Cotg r; 
und die Mittelpuncte der Sonne uud des Mondes liegen in 
einerley Vertikalebene (die Erde als sphärisch angenommen), 
oder die geraden Linien SC, SB, SL liegen in einer 
Ebene, und ihre Durchschuitspuncte С, B, L, mit unserer 


, und 


Sing = 
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Projectionsehene liegen daher in einer geraden Linie. Die 
scheinbare Distanz A der Mittelpuncte oder BL ist für den 
Anfang oder das Ende der Finsterniss = mu, die geo- 
centrische Distanz D oder CL — m--j4--x—8; BC ist 
= SC ig&£—x--&. Zieht man CG senkrecht auf AL, so 
ist der Winkel DC G— n, also CG==P Cos n, und daher, 
wenn man den Winkel CLG= nennt, 
: P Cosn 
Sina Ly 
Da der Winkel B CE = o-]-n ist, so ist 
B E -—(x— ё) Sin (w +n). 
Es war aber auch (nach §. 3.) 
B E — (x — ë) (Sin e Sin x — Cos ф Cos x Cos s), 
oder, wenn man für Cos s seinen Werth = — ig 9 Cotg r 
substituirt , 


: Sin o 
B E = (x — ë) Sur? 

welchen Ausdruck man auch einfacher so findet: die Ebene 
TCD ist der Declinationskreis der Sonne, denn sie ist auf der 
geraden Linie A C, und folglich auf dem Äquator senkrecht, 
моа geht durch den Mittelpunct S der Sonne; die Ebene 
Т С В ist der Vertikalkreis der Sonne, also ist der Winkel 
B C D dem Winkel v zwischen dem Declinationskreis und dem 
Vertikalkreis der Sonne gleich, mithin B E = (x — EI Cos», 

d.i. (nach S. 26, wenn man dori 2 = 90° setzt), 


Sin’o 2 
ВЕ =(х— ё) Sum: wie vorher, 


Die Vergleichung beyder Ausdrücke für BE gibt 
Sin 9 = Sin (o + n) Sinz, 
Man findet demnach die Polhöhe o des gesuchten Ortes 
durch die Gleichungen: 


Р P Cosn 
Sin en = p o 


wo D=m-+ya-Hx—8£ ist, und wo man P und n nach $. 5 
finden kann; 
und Sin 9 = Sin (w+ n) Sin z. 
Kennt man e, so gibt die Gleichung 
Cos s = — tg ф Сирт, 
die wahre Zeit des Ortes, welche, mit der nach $. 2 gefunde- 
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nen Pariser Zeit derselben Erscheinung verglichen , die ge- 
suchte Länge des Ortes gibt, welcher den Anfang der Fin- 
sterniss zuerst oder das Ende derselben zuletzt sicht. Es ist 
klar, dass auf diese Art beyde Orte zugleich gefunden wer- 
den, da Sin w einen doppelten Werth von о gibt. Diesel- 
ben Gleichungen geben auch die beyden Orte, welche die 
centrale Finsterniss zuerst oder zuletzt sehen, wenn man 
D = x — € setzt. | 

Noch kann bemerkt werden, dass man die Pariser Zeit 
dieser Erscheinungen auch unmittelbar aus den Gleichungen 
у =D Cos (o4- n), ' 
z = D Sin (a +n), 
ohne Hülfe des $. 2 ableiten kann. Durch diese Gleichungen 
findet man nämlich, da D, о und n bekannt sind, die 
Werthe von y undz. Hat man daher eine kleine Tafel, welche 
diese Werthe fürjede Stunde Pariser Zeit während der Dauer 
der Finsternissgibt, so kann man daraus durch Interpolation 
die Pariser Zeit der Erscheinungen finden. 
In unserem Beyspiele (S. 289) ist, wenn 
D=m-+u--x— & und P = 1940" gesetzt wird, 
у Р Соѕп alsow = 158° 32’ 51" 
San, > oder 21 27 29$. 


Partielle Finsterniss 


Anfang Ende 
ess 58178" Polhöhe Ф = 4^ 21' 10* 
s = — 6'1g'o9' wahre Ortszeit s= чш Об 8" 
б Зо 10 wahre Pariser Zeit 12 14 44 


A=— o'ı1'ı" westl Längev. Paris Act  5'44'óstl. L. 
Eben so gibt 
Sin w = P Cosn den Werth o = 144° 54' 37") 
x—Ẹ oder 55 5 25% 


und daher 


Centrale Finsterniss 


Anfang Ende 
51° 45 35" 9 iT 54 14" 
18 30 58 s 18" H 55" 


— 3" 17 westlich à = + 4" xà! östlich. 


il 
I 


Sne 
i 
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Um den gauzen Schattenweg nach $.5. I zu bestimmen, 
hat man zuerst die kleine Tafel 


: e (а — а) Sinz r—p 
Mittlere Zeit Paris eer S 
Dh o — 1.945 + 1.015 
80 — 0.382 + 0.719 
10 0 + 0.580 + 0.425 
12] o + 1.540 + 0.126 
Ferner ist 
+ 
= Ln n=— 0.167 
m- 
T Gos n= + 0.545, 
für die Südseite für die Nordseite 
Y —(a—a)Sinz-rASinn Y = (a—a)Siun--ASinn 
x x 2 
Z —(x—p)—ACosn Z =(r—p)-+ACosn 
х x p 


wo dJ =o den Weg des centralen Schattens, Z—m-—y 
die südliche und nördliche Grenze des vollen Schattens, 
J/=m-+y die südliche und nördliche Grenze des Halb- 
schattens u. f. gibt. 

Man findet so den Weg der Schattenaxe oder den Weg 
des centralen Schattens, wie folgt 
Mittlere Zeit Paris nördliche Breite östliche Länge у, Paris 


ah 55 48° 50’ oh A 
7 49 45 о E 
8 o 40 бо ı 46 
8 15 57 20 2 16 
8 Зо 54 25 2 58 
8 45 51 24 2 57 
9 о 28 49 5 15 
9 15 26 25 5 29 
9 до 24 15 5 45 
9 45 22 10 4 2 
10 о 20 19 4 20 
зо 15 ı8 45 A 45 
зо 25 ı7 48 DESEE 3 
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Um noch einige Puncte des Schattenweges anzugeben, 
so hat man für die südliche Grenze des Halbschattens 


mittlere Zeit Paris Breite Länge von Paris 
8" o + 5° ar nördlich 4-а" 33’ östlich 
9 o — 4 ı7 südlich +2 3ı 
10 o —ıı 21 +3 27 
11 0 —10 46 +5 30 


Für die Orte, welche die Hälfte der Sonne als grösste 
Phase der Verfinsterung sehen, hat man 


mittlere auf der Südseite mittlere auf der Nordseite 


Zeit des centralen Zeit des centralen 
Paris Schattens Paris Schaitens 
Breite Länge Breite Länge 


7359 453° 59 "س‎ ol Di + 4 Чоду 
8 o 2ı 51 4-1 47| 8 до бо 47 2 бо 
g o 1155 2 5| g о 5. 55 5 15 
10 о 5 59 +45 46| 10 o 45 44 6 13 
11 о o 8 +5 58 | 10 10 41 48 7 18 
und diese Angaben reichen hin, den Weg des Schattens 
nach seiner ganzen Ausdehnung auf einer Karte zu ver- 
zeichnen. | 

6. $. Um eben so die Erscheinungen des Durchganges 
eines der unteren Planeten von der Sonne für alle Puncte 
der Oberfläche der Erde zu finden, wollen wir zuerst, wie 
oben Seite 288 bey den Sonnenfinsternissen, diese Erschei- 
nungen für die Erde überhaupt suchen. 

Ist nämlich wieder a, p, m , x die Rectascension , Pol- 
distanz, Halbmesser und Horizontalparallaxe der Venus für 
die Zeit der geocentrischen Conjunction in Rectascension ; 
und «, z, p, € dieselben Grüssen für die Sonne zu dersel- 
ben Zeit, und da, da, so wie dp, dr die stündlichen 
Bewegungen beyder Gestirne in Rectascension und Pol- 
distanz, so hat man für jede gegebene Zeit t nach der Con- 
junction 

(ftSin z) Hr —p-4-g0^ = 2, 
da—da dr—dp 
wus а ДШ Bees 11 


und / die scheinbare Distanz der Mittelpuncte beyder 
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Gestirne für die Zeit t bezeichnet (t in Secunden ausge- 
drückt). 

Ist daher wieder 


га 


8 H = (Sing " 
so hat man 
Sin 


Sinn , Ne OR TE 
8 — R 2 — (x — р)" Cos? n. 

Setzt man in diesen Ausdrücken 2 == р-ро, so erhält 
man die Zeiten der üusseren und inneren Berührungen der 
Ründer, wie sie aus dem Mittelpuncte der Erde gesehen 
werden. Setzt man aber 2 =p +m-4+(x—č), so erhält 
man die Zeiten der äusseren und inneren Berührungen, wie 
sie zuerst und zuletzt von der Oberfläche der Erde ge- 


t == س‎ (я-—р) 


sehen werden. 

I. Um aber diejenigen Orte der Oberfläche der Erde zu 
finden, welche den Eintritt уоп allen zuerst und zuletzt 
sehen, wird man, wie Seite 295, bemerken, dass diesen 
Orten die Sonne eben auf- oder untergeht. Nennt man 
daher wieder P = z— p die Differenz der Poldistanzen zur 
Zeit der Conjunction, e die Polhöhe, und s den Stunden- 
winkel der Sonne, so hat man (wie Seite 296) 

P Cosn 
D 3 
Sin 9 = Sin r Sin (o-+n), 
Coss = — Cotg л tg 9. 
Setzt man in den letzten Ausdrücken 
D == рф (x — é), 
so erhalt man den Ort А, welcher den Eintritt vor allen 
zuerst, und, wegen dem doppelten Werth von w, auch 
zugleich den Ort B, welcher den Austritt zuletzt 
sieht. 
Setzt man aber 
D=u4+m—(x—2), 
so erhält man den Ort a, welcher den Eintritt zuletzt 
und den Ort b, welcher den Austritt zuerst sieht. 

Ex. Für den Durchgang der Venus, am 5. Junius 1761, 
hat man aus den Tafeln folgende Elemente 


Sin co = 


3o d 


Sonne Venus geoc. 
mittl. Z. Par. o x a P 
14" 74000: 553” 671927” 742g E 
17 74 1956 67 18 41 74 24 15 67 27 27 
20 44 27 20 67 17 55 741922 67 29 45 
E = 947" E= BA 
m= 29 x= 29.6 


wahre Zeit = mittlerer Zeit -+ ı' 52”. 
Daraus folgt 
Conjunction in Rectascension 18° 6' 2.4 mm, Zeit Paris 


und für diese Zeit a=a-= 74° 22' 26."2 


p= 67 28 16.9 
т = 67 18 24.1 
P = я — p == — 592.0, 
also auch 
mittlere Zeit Paris (a — а) (a— а) Sin x (z— p) 
14" — 1051" — 951” — 345" 
17 — 277 — 256 — 526 
20 + 478 441 — 708 


da= —9g7."0 da = -+ 154.5 
d p —--45.2 dr=— 15.5 


t da da 

= = — 0.06986, 
dr—dp 8 

g =. =——9.016 09 , 


KE d 


wo für Sins im Mittel Sin —— = Sin 67° 25 angenommen 


wurde. 
Es ist daher die Neigung der relativen Bahn 
nz-]i4 36 22", 


Sinn | Sinn, / 
und t = — (GTD t=T V 2° — (x DI Cos? n, 


oder t = — 22493."2 + 15.00581 Var — 529065. 
Diese vorausgesetzt, hat man für den Mittelpunct 
der Erde, äussere Berührung der Ränder 
A= pp m= 976 gibt t — — 3:54 52”, und -+ 2'4o' 6" 
Conjunction 18 6 2 18 6 2 
Eintritt 14 11 10 Austritt 20 46 6 


mittlere Zeit Paris. 


Зо? 


Für die Oberflüche der Erde aber; und die äusseren 
Berührungen der Ränder hat man 


D — y 4- m + (x — E) = 997."2 , gibt 


Ge caen" BRUN und + 2%46' 39” 
18 6 2 18 6 2 
erster Eintritt 14 4 57 letzter Austritt 20 52 41 
mittlere Zeit Paris 
für den Ort A, für den Ort B. 


Eben so gibt 
D= Uns e TC = 955" 


ї=— 5° 48' 20", und + ' ^ 55! 54" 
18 6 2 18 6 2 
letzter Eintritt 14 17 42 erster Austritt 20 39 56 
mittlerer Zeit Paris 
für den Orta, für den Ort b. 


Die Differenz der beyden Eintritte, oder auch der bey- 
den Austritte für die Oberfläche der Erde gibt û = o" 15.5, 


6 P ips 
und "E 6.54 Zeitminuten. 


Für diese Orte aber erhält man nach I. 


592.8 Cosn 
Sin œ = — CS y comi 
Sin e = Sin 67° 25' Sin (e-1- n) 
Cos s = — Cotg 67° 25' tang e, \ 


Ist also D=u--m-+-(x— ë) = 9097.2, 
so ist w = س‎ 55° 7 = — 144 535 


=— 18 Däi ọ == — 44: 46'südl, Breite 
s= 81 49 s= 294 24 
s= 5'27 16” wahrer Ortszeit s = 1g" 37 до” 
ı4 6 29 wahrer Zeit Paris 20 54 35 
Ass 15 20 47 A--—1 16 53 
östliche Länge von Paris, westliche Lünge von Paris, 
für den Ort A, für den Ort B. 


Da die Orte a und b den A und B nahe diametral gegen- 
über liegen, so ist 
er 18° 52 9-44 46' nördlicher Breite 
А == 3" 20° 44" A=ıı" AN a" östlicher Länge von Paris 
für den Ort a, für den Ort b. 
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7. $. Es ist nun noch übrig, die Erscheinungen einer 
Sannenfinsterniss, wie sie für einen gegebenen Ort der 
Erde Statt hat, durch Rechnung voraus zu bestimmen. 

Man suche für zwey Zeiten T und Т", die den nur bey- 
nahe bekannten Ortszeiten des Anfanges und des Endes der 
Finsterniss nahe liegen, die scheinbaren, d. h. von der 
Parallaxe veränderten Orte des Mondes und der Sonne. Seyen 
a, р, m die scheinbare Rectascension und  Poldistanz, 
und der scheinbare Halbmesser des Mondes für die Zeit T, 
und a’ р’ m’ für die Zeit T”. Für die Sonne seyen dieselben 
Grössen a, r, p, und a’, x’, a. Sey ferner 

А = (a—a) Sin z , und A' = (а —a) Sin z’ 
D =z —p, D' = ='— р, 
so hat man für die relative stündliche Bewegung in schein- 
barer Rectascension und Poldistanz die Ausdrücke 
A'—A D'—D 
f= T ERE T. 

Nennt man dann T-t die verbesserte Zeit des An- 
fangs, und J" Ft’ die verbesserte Zeit des Endes der Fin- 
sterniss, so findet man diese Verbesserungen t und t' durch 
die Gleichungen 

(m ta )' = (А tft)" (D gt)", und 
(mtp) = (A 4- EGO 4- (D'4- gt). 

Jede dieser beyden Gleichungen gibt eigentlich zwey 
Werthe von t oder H, und man wird von ihnen den klei- 
neren nehmen, da, nach der Voraussetzung, die Zeiten 
T und T’ schon nahe richtig sind. Hat man keine vorläufige 
Kenntniss der Zeiten T und T’, so wird man dafür eine 
willkürliche Zeit, z. B. von einer oder zwey Stunden vor 
und nach der Conjunction nehmen , und wenn die Correc- 
tionen t, t zu gross werden, die Rechnung mit den verbesser- 
ten Werthen von T und Т’ wiederholen. Dass man statt den 
Rectascensionen und Poldistanzen a a pæ auch die Längen 
und Ecliptik-Poldistanzen beyder Gestirne nehmen , und dass 
man bey der Sonne die Wirkung der Parallaxe ohne merk- 
lichen Fehler ganz vernachlässigen kann, ist für sich klar. 

Die vorhergehende Methode ist genau, aber umständ- 
lich wegen der vorläufigen Berechnung der scheinbaren Orte 
für zwey Zeiten. Da man sich aber bey Rechnungen dieser 
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Art nur mit genäherten Resultaten begnügt, so wird man 
folgendes Verfahren vorziehen. 

Man suche also für eine dem Anfange der Finsterniss 
für diesen Ort nahe Ortszeit T die wahre Rectascension und 
Poldistanz ap des Mondes und « x der Sonne. Ist x die 
Horizontalparallaxe des Mondes, so hat man für die Diffe- 
renz der scheinbaren Reclascensionen und Poldistanzen die 
genäherten Ausdrücke (Seite 97) 

А == (a — а) Sin z — x Cos ọ Sins, 
D = (z —p)—x Siu x SN 


Cose ’ 


wo tg œ = Cotg л Coss, 
und wo s der Stundenwinkel der Sonne, so wie 9 die geo- 
centrische Polhöhe des Ortes bezeichnet. 
Für eine Zeit von 6 Stunden später seyen diese Grössen 


A’ und D’, und endlich 
А! — А р’. — р 


Nennt man dann die verbesserte Ortszeit 'T --t, so fin- 

det man die Correction t aus der Gleichung 
(тю +)" == (Aft) (D+ gt), oder aus 

(P-I-g) v -E2(Af--Dg)t = (mtp) — A’—D’, 
und von dem so erhaltenen doppelten Werthe vou t gehórt 
der eine für den Anfang, und der andere für das Ende der 
partiellen Finsterniss, wenn man das obere, oder der totalen 
Finsterniss, wenn man das untere Zeichen in (mx) ge- 
wählt hat. Am einfachsten wird man die GróssenA , D,f,g 
und m, p in Bogenminuten ausdrücken, die Correction t 
aber erhält man in Theilen der Stunde. 

Ist dann © die so gefundene Zeit zwischen dem Anfange 
und dem Ende, oder ist © die Dauer der Finsterniss, und ist 

R? = (m +4)’ — = ©*(Ё-{-в'), 

so ist die grösste Phase der Finsterniss gleich р -]-m — R. 

Um noch den Punct der Sonne zu finden, in welchem 
die Finsterniss anfängt, oder aufhört, sey > der Winkel des 
Declinationskreises der Sonne mit dem Vertikalkreise, der 
durch ihren Mittelpunct geht, so ist 

Sins 


ty u س‎ 
9 igg Siu z — Cos x Coss 


505 

Ist dann a—a und x — p die Differenz der scheinbaren 

Rectascensionen und Poldistanzen zur Zeit des Anfanges 

oder des Endes der Finsterniss, und u der Winkel des Decli- 

nationskreises mit der Linie, welche die Mittelpuncte beyder 
Gestirne verbindet, so ist 


п—р 
Cos u = ma Q^ Oder 
н (a — a) Sin r 
Sinu — Sur 


wo die Winkel v und u, wenn sie positiv sind, vom Decli- 
nationskreise der Sonne gegen Osten gezählt werden; und 
daher der gesuchte Winkel W des Vertikalkreises der Sonne 
mit der,die Mittelpuncte verbindenden geraden Linie, 
W = u—r, 

wo der gesuchte Berührungspunct östlich oder westlich von 
dem Scheitelkreise liegt, wenn W positiv oder negativ ist. 

Wenden wir dieses auf die Sonnenfinsterniss des 9. Oc- 
tobers 1847 an, deren Elemente wir oben (Seite 289) gege- 
ben haben, und suchen wir die Erscheinungen dieser Fin- 
sterniss , wie sie für Wien Statt haben wird, so ist 


Anfang beynahe Ende i 
6^ 25 9' 25' mittlerer Zeit Paris 
o 56.2 o 56.2 
9192172 10 21.2 mittlerer Zeit Wien 
412.5 12 5 Zeitgleichung 
7 35.7 10 35.7 wahrer Zeit Wien, 
also auch 
s=— 4^ 26. 3 s=— 1% 26.3 
— 66° 34.5 —21° 34.5. 
Für diese zwey Zeiten ist 
a=195° 5' зо” 194^ Зо’ 24" 
p= дд 8 95 57 55 
x= о 55.9 m — 14.68 
9-— 48 126 p =16.06. 


Es ist daher für den Anfang, wenn æ= 96° genom- 
men wird, 
А = 28.04 f= 519.58 
D= 20.07 g=— 8.62, und 
(30.74) = (— 28.84 + 19:98 0^ 4- (10.07 — 8,620)", 
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woraus der kleinere Werth von t folgt 
t= — 0'009 =— Of 0.54 
7 21.20 

verbesserter Anfang 7 20.66 mittlere Zeit Wien. 

Der zweyle grössere Werth von t wird für das Ende 
der Finsterniss gelten. Doch ist es genauer, dasselbe eben 
so, wie den Anfang, besonders zu berechnen. Man er- 
hält so 

A= 29.6 f= 19.58 
D=— 15.81 g — — 8.62, also auch 
(50.74) = (29.26 -H 19.581)" -+ (— 15.81 —8.621)°, 
woraus der kleinere Werth von t folgt 
=— o" =— o 6'6 
10 21.2 
verbessertes Ende 10 14.6 mittlere Zeit Wien. 
Grösse der Verfinsterung 26.67 Minuten. 

Nach der ersten genaueren Methode findet man Anfang 
der Finsterniss 7" 21' 26", und Ende 10" 15 55" mittlerer 
Oriszeit, und ереп so für 

Prag Anfang 7" 17 4’, Ende 10 g 25" 

Berlin Anfang 7 15 55, Ende зо 1 бо. 

Kennt man aber bereits die Zeiten für drey ihrer 
geographischen Lage nach nicht sehr von einander entfernte 
Orte, so lassen sich daraus auch die Zeiten für andere, jenen 
nahe Orte durch eine leichte Rechnung ableiten. Ist näm- 
lich t die Ortszeit des Anfanges oder des Endes der Finster- 
niss für den einen jener drey Orte, dessen Länge А, und 
Polhöhe g ist, und nennt man dieselben Grössen für den 
zweyten Ort UA e, und für den dritten 1" A" 9", so kann 
man annehmen, dass die Differenzen der Zeiten sich nahe 
wie die Differenzen der Länge und Breite dieser Orte ver- 
halten , oder dass man hat 

"tes Km WERE) 
t" —t = A (А Al В (9 —9). 

Da aber in diesen beyden Ausdrücken alles, ausser 
А und B, bekannt ist, so wird man diese Gróssen А und B 
daraus finden, und dann für jeden andern, jenen benachbar- 
ten Ort haben 

T —i:-A(4—AÀ)-—B($— 3$), 
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wo .4 und Ф die Länge und Breite des neuen Ortes, und T 
die gesuchte Zeit des Anfanges oder Endes der Finsterniss 
für diesen Ort ist. So ist z. B. für 


A e ` t Einiritt 
Wien о".956 4.211 49233 
Prag 0.805 50.004 7.284 
Berlin 0.756 52.529 7.265 


Substituirt man diese Werthe in den beyden vorher- 
gchenden Gleichungen, so findet man 
T = 0.647 4-4 0.006 Ф -+ 6.444 
für den Anfang der Finsterniss, und eben so für das Ende 
T’ = 0.507 4 — 0.045 -H 12. 104. 
So ist z. D. für Ofen 
A= 31115, und Ф = 47.500, also 
T = 7" 26' 56" Anfang mittlerer Zeit Ofen 
T=ı0o 22 8 Ende - - - 
für eine bloss genäherte Bestimmung in den meisten Fällen 
hinreichend, da man dadurch nır den Beobachter aufmerk- 
sam zu machen sucht, bey Zeiten an sein Instrument zu 
treten. 

І. Setzt man die Summe oder Differenz der schein- 
baren Halbmesser gleichp, so hat man nach dem Vorherge- 
henden, um die verbesserte Zeit T-}-t des Anfanges oder 
Endes der Finsterniss zu finden, die Gleichung 

= (AH DH EN)". 

Diese Gleichung lässt sich bequem auflösen durch Ein- 

führung der Hülfsgrössen m, M,n, N, indem man setzt 
A=mSınM, {=nSin N, 
D=mCoM, g = n Cos N. 

Dann geht die Gleichung in folgende über: 

р == 1° 4- п? 1° 4-2 тої Cos (M—N), 
woraus folgt 


m? 


t=— 2 Cos (M—N)F Va Sin’ (M — NI, 


n? 
oder wenn man 
m 
— Sin (M— № = Cos ф setzt, 
A RAMOS. 
t= — i Cos (M—N)+ у Sing, . 


Per `, 
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wo das obere Zeichen für den Anfang, das untere für das 
Ende gilt, vorausgesetzt, dass man 4 < 180° genommen hat, 
was immer geschehen kann. 

Für den Winkel u zwischen dem Declinationskreis der 
Sonne und der Linie, welche die Mittelpuncte beyder Ge- 
stirne verbindet, positiv genommen, wenn der Mond östlich 
von der Sonne ist, hat man nach dem Obigen die Glei- 
chungen: 


A+ft 
Sin u = 
ge 
D-rgt 
Cosu — , 


Führt man auch hier die Hülfsgrössen m, М u. s. w. 
ein, und substituirt man für t den so eben gefundenen Werth, 
so erhált man 
pSin u =m (Sin М — Sin N Cos (M — №) F p Sin NSin 4, 
p Cos u = m (Cos M — Cos N Cos (М — №) + p Cos N Sin y, 
oder 
pSinu= mSin (M — № Cos № pSin NSinY, 

p Cos u= — m Sin (М —N) Sin NF p CosNSins, 
oder, da m Sin (M— N) =p Cos s ist, 
Sin u= Cos(N+%), 
Cos u= — Sin (N +4), 
woraus folgt u =N +4 + 90°. 

De Das von den Sonnenfinsternissen Gesagte lässt sich, 
mit wenigen Abünderungen, auch auf Sternbedeckun- 
gen vom Monde anwenden. Übrigens wird es gut seyn, 
noch eine Methode der Vorausberechnung der Sternbede- 
ckungen kennen zu lernen. (Astronomische Nachrichten 
Nro. 145.) 

Es sey A, D die scheinbare Rectascension und Declina- 
tion des bedeckten Fixsterns; a, 8 die wahre, und u‘, ё’ 
die scheinbare Rectascension und Declination des Mondes, p 
sein geocentrischer, o sein scheinbarer Halbmesser, c; seine 
Äquatorial - Horizontalparallaxe; и die Rectascension des 
Zeniths oder die in Grade u. s. w. verwandelte Sternzeit, 
e die durch Beobachtungen gegebene, 9° die geocentrische 
Polhöhe, r das Verhältniss der Entfernung des Beobach- 
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tungsortes vom M ttelpunct der Erde zum Halbmesser des 
Äquators, 

Das sphärische Dreyeck N LS zwischen dem Nordpol N 
des Äquators, dem Mittelpuncte L des Mondes und dem 
Sterne S gibt, wenn LS durch 2, und der Winkel NSL, 
von o bis 5650” gezählt, durch P bezeichnet wird, (so dass 
P zwischen o und 180? ist, wenn a <A, zwischen 180° 
und 560°, wenn oe > А ist), folgende Gleichungen : 
Sin Z Sin P= — Cos éi Sin (a — A), ne 
Sin 2 CosP = Sin 5 Cos D— Cos ô' Sin D Cos (a —A)$ D. 

Aber der scheinbare Ort des Mondes wird durch den 
wahren ausgedrückt mittelst folgender Gleichungen (S. 96), 
in welchen Z das Verhältniss der Entfernung des Mondes 
von dem Beobachtungsorte zu seiner Entfernung vom Mittel- 
punct der Erde bezeichnet: 

Zl Cos ё' Sin (а — А) = Cos ô Sin (a — A) 

—r Sin 5G Cos 9' Sin (y — А), 
zl Cos ó' Cos (а — А) = Cos ô Cos (a — А) 

—r Sin 6 Cos o Cos(a— A), 
A Sin ё = Sin ô — rSins Sin g’. 

Substituirt man diese Ausdrücke in den Gleichungen 
(I), so erhält man: 

d Sin Z Sin P= — Cos ô Sin (а— A) 

+r Sing Cos e' Sin (n — A), Gr 
ASin 2 CosP-— Sin 6 CosD— Cos ô Sin D Cos N z- 

—r Sing [Sing Cos D — Coso'Sin D Cos (k—A) ] 

Für den Anfang oder das Ende einer Sternbedeckung 
ist Z—p', und man hat (nach S. 92) 

ASinp=Sinp, 
also auch 
ZS$in Z=Sinp. 

Da Sin р und Sin с beyde der Entfernung des Mondes 
vom Mittelpunct der Erde umgekehrt proportional sind , so 
kann man setzen Sin p=k Sing, wo die Constante k 
nach Burckharts Mondstafeln = 0.2725, ihr Logarithıne 
== 9.4255665 ist. 

Setzt man demnach in den Gleichungen (II) 

J Sin Z=kSins, 


so gehen sie in folgende über: 
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. Cos ò Sin (a — A) : 
k Sin P = "em 4- r Goso' Sin (п — AJ), 


k Cos epu Coffre л Cos (a — А) МП. 
dmn o) 
—r [Sin ọ' Cos D — Соѕф Sin D Cos (p — A) ]- 
Quadrirt und addirt man diese Gleichungen, so er- 
hält man: 


(Cos 8 Sin (a —A) e e 7 
= Sing 776939 Sin (и — AC 
( Sin 8 Cos D — Cos 9 Sin D Cos (а— А) j^ 
gh Sin б) { av). 


(—r [Sin e' Cos D — Соѕф' Sin D Cos (pn —A)]| 
Für eine Zeit Т, welche der gesuchten Zeit 'T-]-t des 
Eintritts oder Austritts des Sterns nahe liegt, sey der 


Werth von 
Cos д Sin (a — А) 


Bin б) sad 
Sin û Cos D — Cos 3 Sin D Cos (a — А) 
Sin o =; 
© 


г Cos ei Sin (и — A)=u, 
rSin ei Cos D —r Cos ọ' Sin D Cos (и— A) =v; 
für die Zeit D-4-t seyen die Wertle derselben Grössen 
ppt qtq t u-u t, v4- v t; so wird die Gleichung (ТҮ) 
k => [p Zu ro —) t + [q er)" 
Setzt man 
p—u-mSin M, p'—w-nSin N, 
q—v =m Cos M, q'—v'znCosN, 


ma 
und 7 Sin (М — №) = Cos}, 
so erhält man, wie in $. 7, I., die gesuchte Correction 
m 6 Кый 
tz — 7 Cos (M — № F7 SinY....... (V), 


wo das obere Zeichen für den Eintritt, das untere für den 
Austritt gilt. 
Um den Winkel P zu finden, hat man vermöge der 
Gleichungen (IIT) ; 
kSin P=—(p—u)— (р — 0), 
kKCosP= (4—7) + (4 — у) 1, 


woraus, wie 1n 6. 7, I, folet: 


Sin P—— Cos (N +4), 
Cos F —— Sin (N +4), 
also P = 270^ — N F v. 

Will man den Ort des Eintritts und Austritts durch den 
Winkel, welchen die vom Mittelpuncte des Mondes nach 
dem Sterne und dem Nordpole gezogenen grössten Kreise 
einschliessen, von Norden links herum gezählt, angeben , 
so hat тап, da das Dreyeck NLS beynalıe gleichschenkelig 
ist, diesen Winkel sehr nahe 

Q:18o0' TSN EY —00..... (ОШ 

Da bey diesen Rechnungen gewöhnlich keine grosse 

Schärfe verlangt wird , so kann man setzen: 


a— А e ; Aa 
р === (00506 р =- Cos ô; 
Ze [m to 

$—D „Ad 
q= с; ге 


wo а, ö die Rectascension und Declination des Mondes zur 
Zeit T, und Za, Z5 ihre stündlichen Änderungen be- 
zeichnen. 

Ist ferner p die Rectascension des Zeniths für die mitt- 
lere Zeit T, An die Änderung derselben in 1" mittlerer Zeit, 
und A= Ju Sin i^, wo Apu =15°. 04107 (siehe Seite 51) 
= 54147'.85 , also Log t= 9.4192 ist, so hat man 

и =r Cos ¢ Sin (p — A), 

v =r Sin ф' Cos D —r Cos 9' Sin D Cos (р — A), 

u' =r Cos g'.A Qos (a — A), . 

v' =r Cos 9'. A Sin (u — A) Sin D. 

Setzt man 

acr Cos $ біп (y — A), 

b=r Cos ф Cos (u — А), 

c=r ŝin ф Cos D, so ist 

u=a u'—b.A, 
vezc—bSin D, v =a.à Sin D. 

Substituirt man diese Wertlie von p, u u.s. w. in den 
ubigen Ausdrücken für die Hülfsgróssen m, M u. s. w., so 
findet mant und Q vermittelst der Gleichungen (V) und (Vi). 

Enckes Jahrbuch gibt vom Jahre 1051 an bey jeder 
Sternbedeckung für eine dem Zeitpunet der kleinsten Ent- 
fernung nahe Berliner Zeit ' die Werthe von р, q, ps 9 >» 
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welche in der Rechnung für einen andern Ort ungeändert 
bleiben, ferner den Stundenwinkel des Sterns h =u — A, 
welcher sich für einen andern Ortin h -]- d verwandelt, wenn 
d die östlich positiv genommene Länge des Ortes von Ber- 
lin bezeichnet, so dass man für diesen Ort hat 

a =r Cos9' Sin (h-4- d), 

b =r Cos 9' Cos (h -+ d), 

Führt man mit diesen Werthen die Rechnung aus, so 
geben die beyden Werihe von t die Berliner mittleren Zei- 
ten, zu welchen der Ein- und Austritt ап dem Orte, für 
welchen gerechnet worden ist, Statt hat; und daraus findet 
man vermittelst der bekannten Lángendifferenz die Orts- 
zeiten. 

Beyspiel. Für die Bedeckung von 82 Leonis am 5. 
April 1850 hat man um 7° Berliner Zeit 

p=- 0.6656 p'= -4+ 0.5242 

q=+ 0.5525 д = — 0.1658 
Man soll die Zeit und den Ort des Eintritts und des Aus- 
tritts für Altona finden. 

Für Altona ist 
Log r Cosg’—= 9.77485, Logr Sin oi = 9.90549, d= är 27' 

D=4’ 14'.08. 
Daraus folgt 
u ——0.402; u= 40.0916 
v=-40.728 у= —0.0094 
M= 219° д7 Logm—9.4571 


h= — 50 42': 


N = 109° 35g Logn =g.6621 T5593 
t =} o0".214 F 0.095 
Eintritt Austritt 
KL WË ah 18'.4 Berliner Zeit 
oder 6 55 .5 4 4.6 Altonaer Zeit 
Q= 28.4 10°. 6. 
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Vorlesung УШ. 


Berechnung der Planetenbeobachtungen, 


1. $. Die Beobachtung der Planeten hat zum Zwecke, 
den beobachteten Ort derselben mit demjenigen zu verglei- 
chen, der durch die Elemente oder durch die auf diese 
Elemente gebauten Planetentafeln gegeben wird, und da- 
durch diese Elemente oder diese Tafeln selbst immer mehr 
zu verbessern. Da diess eines der wichtigsten Geschäfte des 
praktischen Astronomen ist, so werden wir hier das dabey 
zu beobachtende Verfahren näher anzeigen. 

Zuerst müssen wir die gewöhnliche Einrichtung der 
Planetentafeln kennen lernen, von welchen in der Samm- 
lung,am Ende dieses Werkes bloss als Beyspiele die der 
Sonne und der Venus aufgenommen wurden; daher drey 
Decimalstellen des Grades genügten. Genauer und für alle 
Fälle hinreichend werden vier Decimalstellen seyn, wobey 
man nämlich die sehr kleine Grösse 0*.00005 —0".28 ver- 
nachlässiget. Zur Erläuterung ihres Gebrauches wollen wir 
die Sonnentafeln wählen. 

Die erste Tafel enthält dieEpochen oder die mittleren 
Längen für die einzelnen Jahre, und zwar für den mittleren 
Mittag Wiens des ersten Januars jedes Jahres, wenn das- 
selbe ein Schaltjahr ist, oder für den oi" Januar (d. b. für 
den 31. December des vorhergehenden Jahres), wenn das 
gegenwärtige ein gemeines Jahr ist. 

Die mittlere Länge der Sonne für den mittleren Mittag 
Wiens am т. Januar 1828 ist 280°. 075104 und die mittlere 
tägliche Bewegung 0°.985647182, also auch die Bewegung 
in 565 Tagen 359°.7612214 und in 566 Tagen 560°. 7468686 


üben so ist die Länge des Apogeums der Sonnen- 
E 8 pog 
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bahn oder des Periheliums der Erdbahn für den ı. Januar 
1828 gleich 99'.954444 und die Bewegung desselben in 
einem Jahre von 565; Tagen gleich 0*.017222. 

Daraus erklären sich von selbst die drey ersten senk- 
rechten Columnen der Sonnentafeln für die Jahre, Monate, 
'lage und Stunden. Man muss aber bemerken, dass man, 
wenn dasgegebene Jahr ein Schaltjahr ist; in den Columnen 
der einzelnen Monatstage, aber bloss für die beyden Mo- 
nate Januar und Februar , cinen Tag weniger, also z. B. 
den 19. Februar nehmen muss, wenn man die Länge der 
Sonne für den 20. Februar eines Schaltjahrs sucht. Die übri- 
gen Columnen enthalten die Argumente der Störungen, wel- 
che die Planeten auf die Erde äussern. Wird der gróssern 
Einfachheit wegen die Peripherie des ganzen Kreises (statt 
$60 Graden) in 1000 gleiche Theile getheilt, und bezeichnet 
man die Länge des Mondes, der Venus, der Erde, des Mars 
und Jupiters in derselben Ordnung durch die Zeichen 


C, $r, und 2], so ist 
A= 5 — @,В=% — $ C= į — gJ: D= 4 — 4, E=} — $, 
E=27— 3 , G=% und Н<—<5Ф—/4. 

Kennt man so die mittlere Länge der Sonne für irgend 
eine gegebene Zeit, so wird man dazu die Gleichung der 
Bahn und die Störungen der Länge setzen, um die wahre 
Länge der Sonne zu erhalten. Die Tafel der Gleichung der 
Bahn ist nach der Gleichung berechnet worden (S. 62) 

— 1*.92452 Sin М -+0°.020198in2M — 0.00029 Sin 5 М, 
wo M die mittlere Anomalie der Sonne oder die mittlere 
Länge der Sonne weniger der Länge des Apogeums ist. 

Den Tafeln der Längenstörungen aber liegen folgende 
Gleichungen zu Grunde, 


A...-4- 0°.002ı Sin ($—() 

B...4- о .0016 Sin (?—&)—0.00185in 2(9— 4) 
C...— о .0007 Sin 205—4) 

D...— о .оозі Sin ($ —21)-1-0.0008Sin 2( $ — 4) 
E...4- 0.0008 Cos2($ — 5) 

F...4- 0.0004 Sin (2g — £)-4- 0.0004 Cos(2g — X) 
G...— 0.0007 Sin 2| 

H...-+ 0.0006 Cos (8$ —41). 
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Bezeichnet endlich Q die Länge des aufsteigenden Kno- 
tens der Mondesbahn , so ist (S. 75) die Nutation der Sonne 
in Länge o".00466 Sin Q und in Rectascension 0°.00427 Sin Q, 
wornach die zwey letzten Columnen der Stórungen berech- 
net wurden. 

Man bemerke noch, dass die durch die Tafeln gegebe- 
nen mittleren Längen der Sonne schon die constante Aber- 
ration 20°7.2d==0°.0056 enthalten, oder. ит diese Grösse 
zu klein sind, daher man, um die von der Aberration be- 
freyte Länge der Sonne zu erhalten, zu der tabellarischen 
Länge derselben noch 0°.0056 addiren muss. 

Die folgende Abtheilung der Sonnentafeln enthält den 
elliptischen Radius Vector nach der Gleichung (S. 60) 


1.000141 -]- 0.016790 Cos M — 0.000141 Соѕ2 М 
-]- 0.000002 Созо M, 


und die Stórungen desselben nach den Ausdrücken 


A... 0.00004 Cos (1804 5 —() 
B...— 0.00001 Cos (9 — 5) 4|-о.ооооз Cos2 (9 — 4) 
C...# 0.00001 Cos2(5 —d) 
D... 0.00002 Cos (5 —21)—0.000o1 Cos 2 (5 — 4) 

Die Tafeln der Venus sind im Allgemeinen eben so ein- 
gerichtet, und bedürfen daher keiner eigenen Erklärung. 
Die heliocentrische Breite und dieReduction auf die Ecliptik 
ist nach den Gleichungen (S. 215) in die Tafeln gebracht 
worden. 

' 2. $. Es ist nur noch übrig, durch einige Beyspiele den 

Gebrauch dieser Tafeln zu zeigen. 

Man suche den wahren Ort der Sonne für 1829 den 
9. August o" 5' 12" mittlere Zeit Greenwich, oder (da Green- 
wich AN 5' 31" westlich von Wien ist) für 1^ 1o' 45" mittlere 
Zeit Wien. 


nn —-— ————— ——» OL: n o e e 


mittlere Länge 


1829 1279'.836 
o Aug. |208 .957 


9 8 ‚871 
1" о .041 
10’ о .007 
43" о .001 


157 .715 mittl. Länge 


99 .982 
157 .713 
57.731 =M 518 
maul, Anomalie 


Apog. А В [e D E F G H Q 
99°.972 833 | 265 | 212 | 602 | 253 | 854 674 | 518 | 466 
0.010 179 | 363 | 271 | 531 | 146 57 49 | Dog 3i 
WERT | 505 15 11 23 7 

—————————.. | 999 | 891 | 725 | 27 | 497 
1 | 643 494 | 156 > 


—1 .158 Gleichung der Bahn 


1... . Correction 


Sd. A 
— Je... 
Ose.. 


Lee e 


B 
С 
р 
1 KE 
E 
G 


Ort 
1... 


1.5.5 


Rad. Vector 
1.01339 
— 1 Correction 
— 1 А 
о В 
1 С 
1 р 


В ==1.01559. 


о.... Q Nutat. Länge 


© = 136°.555 wahre Länge der Sonne. 
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Ist dann 4= 0°26697 der Halbmesser der Sonne für 
die mittlere Entfernung derselben von der Erde, so ist für 
jede andere Entfernung der Halbmesser 
А Es A 
R 1+eCoM?’ wéi 

Ist m= 0?. 04107 die mittlere stündliche Bewegung der 
Sonne, so ist für jeden Ort derselben die wahre stündliche 
Bewegung der Sonne gleich 

mVi — 0.99986m 
me 

Ist ©==0:.00258 die Horizontalparallaxe der Sonne für 

die mittlere Entfernung, so ist für jeden Tag des Jahres die 


== £—2:0.016700 ist. 


llorizontalparallaxe == qund die Hóhenparallaxe — Sin z 


wo 2 die Zenithdistanz der Sonne bezeichnet (S. 95). 

Die Rectascension A und Poldistanz P der Sonne findet 
man aus der wahren Länge © und der scheinbaren Schiefe e 
der Ecliptik durch die Gleichungen (S. 51) 


tg A=tg © Cos e und Cos P= Sin O Sin e 
oder Cotg P —Sin Atg e 


Aus der ersten dieser Gleichungen findet man auch 
(Seite 65) 
Aes — tg 7 Sin 2 --:tg! `, Sin 4(9 — tg! Sin BO, 
2 295 399 
Die scheinbare Schiefe der Ecliptik ist endlich (S. 77) 
е==25° 27 55'8 — o" .48568 (T — 1800) + 8". 977 Cos Q 
Für unser Beyspiel ist 
(560) 
Q — 497 Tog 77 179" 94 e = 25° 27 99", 5, 
und © = 336^ 53’ 18', also auch 


der wahre Halbmesser der 


Sonne 2 — 0^. 26344 
die wahre stündliche Be- 
wegung —:0*.059986 
die Horizontalparallaxe = 0°. 002348 ! 
wahre Rectascension А = 159° o 5o 5 = 9^ 16' är, ab 


wahre Poldistanz P = 74 64.8. 


218 
Weiter ist (Seite 65), wenn L die mittlere Länge der 
Sonne bezeichnet 


1 
wahre Zeit == Sternzeit A 


D D D 1 
mittlere Zeit = Sternzeit  — d ,und daher 
A—L 


пе е 


mittlere Zeit = wahre Zeit + 


A—L 
wo 
1 


die Zeitgleichung heisst. 


5 
In unserem Beyspiele ist. 
L = 157° 42' 46°.8 
А = 159 о 50.3 
А—1 = 4-2 18 53".5 also 
mittlere Zeit = wahre Zeit + o" D 127, 25, 


3. $. Auf eine ähnliche Art werden auch die Tafeln 
der Venus gebraucht. Um hier alle Störungen der Länge und 
des Radius Vectors positiv zu erhalten, wird man von der 
gefundenen wahren Länge der Venus die Constante 0°012 
und von dem Radius Vector die Constante 0.00004 abziehen. 
Ein Beyspiel für dieselbe Zeit (1829 den 9. August ı" 10° 45 
mittlerer Zeit Wien) wird den Gebrauch dieser "Tafeln 
deutlich machen. 
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Nennt man dann p die Distanz der Venus von der 
Erde, in Theilen der halben grossen Axe der Erdbahn aus- 
gedrückt, so ist der scheinbare geocentrische Halbmesser der 
Venus 

? 8.3 


’ 


und die Horizontalparallaxe derselben 
8.5 
P 

4. $. Es ist also, wie man sieht, mit Hülfe solcher 
Tafeln sehr leicht, den heliocentrischen Ort der Sonne und 
der Planeien für jede gegebene Zeit zu finden. Wenn man 
aber, wie dieses bey den vier neuen Planeten, und beson- 
. ders bey den Kometen, der Fall ist, noch keine solchen 
Tafeln hat, so muss der gesuchte heliocentrische Ort un- 
mittelbar aus den gegebenen Elementen entwickelt werden. 
Um auch dieses durch Beyspiele deutlich zu machen, wollen 
wir den heliocentrischen Ort der Ceres für 1810 den 5o. März 
8" 29 16."4 mittlerer Zeit Wien suchen, und unserer Rech- 
nung folgende Elemente zum Grunde legen. 

Die Epoche der Ceres für den Anfang d. J. 1809, und 
für den Meridian von Göttingen, d. h. also die mittlere 
Länge der Ceres für den mittleren Mittag Göttingens des 
31. Decembers 1808 ist gleich 345° 2' 55.4, 
mittlere tropische Bewegung in 565 Tagen 78° g 46."9 


іп einem Tage o 12 50.925 
Länge des Perihels für dieselbe Zeit 146 42 10.7 
jahrliche tropische Bewegung des Perihels + 2 1.5 
Excentriciiát e 0.078485 
jährliche Abnahme о.0000058 
halbe grosse Ахе а 2.767291 
Länge des aufsteigenden Knotens К Do 55 45.7 
jährliche tropische Bewegung + 1.5 
Neigung der Bahn 10 57 29.9 
jährliche Abnahme 0.4 


Da Göttingen o" 25' 49" westlich von Wien liegt, so ist 
die gesuchte mittlere Zeit Göttingens Dr 29 16.74 — o" 25' 49. 'o 
= 8" A 27.4. Von dem Mittage des 21. Decembers 1808 bis 
zu dem Mittage des 51. Decembers 1800 sind 365 Tage, 
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und von da bis zu dem 50. März 8" 5' 27.4 noch 8g." 8" 5'25."4 , 
oder 09.355455 Tage verflossen, 


Mittlere tropische Bewegung der 


Ceres in 565 Tagen ;0 у 4679 
in 89.535575 done 7» Козо 
97 17 37.9 
Epoche für 1809 545 2 85.4 
also für die gegebene Zeit mittlere 
Länge der Ceres 80 20 11.5 
Länge des Perihels für dieselbe Zeit 146 44 41.7 
mittlere Ánomalie 299 35 29.6 — m. 


Für dieselbe Zeit findet man aus den vorhergehenden 

Elementen 
e = 0.078478 
n=ı0° 37 29.5 
k = 80 55 47.6. 

Ist nun e die excentrische, v die wahre Anomalie, und 
r der Radius Vector, so hat man (Seite 56) 

А y (2) D /1-4- € 
mz-o-—-&Siuoc, ig LI ID ү Fr und 

a(1— e) 
== e Соз»? 
woraus man findet 

ю=©=960° 20° 56."6 

v= 285 2 45.6 

r= 2.695299, 
und für das Argument der Breite u =v — К -p Länge des 
Perihels, oder u= 350° Däi 59.7. 

5. $. Eben so wird man für Kometen verfahren, wenn 
die elliptischen Elemente derselben gegeben sind. Hat 
man aber, wie gewöhnlich, nur die parabolischen Ele- 
mente einer Kometenbahn, so findet man die wahre Ano- 
malie > des Kometen für jede gegebene Zeit von t Tagen 
nach dem Durchgange des Kometen durch das Perihelium, 
durch die Gleichungen (Seite 64) 


3 


р" V x 2 
E tg y — tg 5» und tg , —2Cotg2y, 


wo p der halbe Parameter , und j(z20.0172021 ist. 
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Kennt man so v, so ist der Radius Vector 
1 
5р 


Für den Kometen von 1807 hat man 
Durchgang durch die Sonnennähe 1807, 
den 20. September 11" 3' 40” mittlere Zeit Wien. 
Länge der Sonnennähe 274° 55' зо” 
Halber Parameter — pz 1.548824 
Länge des Knotens km 264° 27 28" 
Neigung nz 61 59 44 Bewegung direct. 

Sucht man daraus den Ort des Kometen für den 15. Oc- 
tober 7" 24' 16" mittlerer Zeit Wien, so ist 
t = 24" 20^ 20 36" = 24784764, und daher 
x= 50° 4D 50.4. y= 57° 5515.9, und r= 55° 2'55. 8 
r — 0.045202, und das Argument der Breite 
u=v— k + Länge des Perihels = 65° Dä 15.8. 

6. $. Kennt man so den heliocentrischen Ort des Himmels- 
körpers, so findet man daraus die geocentrische Länge und 
Ecliptik- Poldistanz durch die Gleichungen der Seite 117. 

Ist nämlich ! und p die heliocentrische auf die Ecliptik 
reducirte Länge und die Poldistanz des Planeten , so hat man 

te (1 — К) = Cos n tgu, und 
Cos p= Sin n Sin u. 

kennt man eben so А und = die geocentrische, oder 
von dem Mittelpuncte der Erde gesehene Länge und Pol- 
distanz des Planeten, und p die Entfernung desselben von 
der Erde, so sucht man zuerst (wie in $. 2.) für die gege- 
bene Zeit die wahre Länge С) der Sonne, und ihre Entfer- 
nung R von der Erde, und setzt L= 180° o 20."25 4- ©. 
Dann findet man die Grössen‘, x und p aus den Gleichungen 
(Seite 117) 


r Sin p +R 
(AE ES CSR SR SSS 
, Sin (1—1) 
pP=(rSinp+R) Sing 040) ° 
г Соѕ р 


Colg x == ~ АУЕЗ und 
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So war in unserem Beyspiele für die Ceres 1810 den 
Зо. März 8" зд 16.74 mittlere Zeit Wien , 


Das Argument der Breite == 350° 53 590.7 
der Radius Vector r= 2.695299 

Neigung der Bahn n= 10 54 29.5 
Länge des Knotens k= 8o 55 47.6 


also ist auch 
heliocentrische reducirte Länge der Ceres 1— 71 56 40.1 
heliocentrische Poldistanz = 91 40 19.4 
Allein für dieselbe Zeit geben die Sonnentafeln 
Q=g 26° 22.6, oder L= 189° 26' 42."8, 
und R.—0.9996554, also ist die 


wahre geocentrische Länge der Ceres A= 56° 15 1.0 
wahre geocentrische Poldistanz ع‎ 91 22 25.0 
Entfernung von der Erde р== 3.270890 


7. $. Die so erhaltene geocentrische Länge X wird offen- 
bar von dem mittleren, bloss durch die Präcession afficirten 
Frühlingspuncte gezählt, daher man bey der Aufsuchung des 
Wertlies von © aus den Sonnentafeln die letzte vom Q ab- 
hängige Grösse, oder die Nutation, ganz weglässt, um beyde 
Längen , die der Sonne und des Planeten, von dem mittleren 
Äquinoctium zu zählen. 

Will man aber, was der gewöhnliche Zweck dieser 
Rechnungen ist, die gefundenen tabellarischen Orte des Pla- 
neten mit den unmittelbar beobachteten Orten desselben 
vergleichen, um dadurch den Fehler der Tafeln, und (nach 
Seite 162) die Verbesserung der Elemente zu erhalten, so 
wird man erstens der Grösse A die Nutation der Länge hin- 
zufügen, die (Seite 75) gleich — 16."8 Sin Q ist, und 
zweytens der Grösse A sowohl als x die Aberration hinzu- 
setzen. Nennt man ZA und Zr die tägliche Änderung von 
A und z in Secunden ausgedrückt, so ist (Seite 87) die 
Aberration der Länge — 0.00571 p.Z/A, und die der Pol- 
distanz — 0.00571 p. x, wo für abnehmende Längen und 
Poldistanzen JA und As negativ wird. Wir haben daher für 
die scheinbare geoceutrische Länge und Poldistanz des 
Planeten 

~ =A — 16.8 Sin 9 — о.оодуар. 2А, 


x = я — 0.00971 p. іх. 
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8. 6. Mit diesen scheinbaren Grössen А und =’ sollen 
nun die beobachteten Orte des Planeten verglichen werden. 
Allein. die Beobachtungen werden von den Astronomen, 
nicht in Beziehung auf die Ecliptik, sondern in Beziehung 
auf den Áquator, oder durch Rectascension und Declina- 
tion, und zwar gewöhnlich so angegeben, wie sie unmittel- 
bar aus den Beobachtungen folgen, indem sie dieselben bloss 
von der Wirkung der Refraction befreyen. Diese beobachtete 
Rectascension A und Poldistanz P enthält daher noch die 
Störungen, welche die Aberration, die Nutation und die 
Parallaxe hervorbringen. Die beyden ersten dieser Störun- 
gen kónnen hier unberücksichtigt bleiben, da wir schon oben 
($. 7.) bey der Bestimmung der Grössen А und x darauf 
Rücksicht genommen haben. Die Wirkung der Parallaxe aber 
muss noch weggebracht werden. Nennt man t die Sternzeit 
der Beobachtung, & die Horizontalparallaxe des Planeten, 
und 9 die geocentrische Polhóhe, so erhält man die von 
der Parallaxe befreyte Rectascension A’ und Poldistanz D 
durch die Gleichungen (Seite 97) 
, Cos e Sin (А — t) 
А'== А — 0 Бс N 
'— P — 5 (Sin P Sing — Cos P Cos ọ Cos (A —1)). 


Ist die Beobachtung, wie gewöhnlich, im Meridian an- 


gestellt, so ist 
tz—A, und daher 
A'—A, und 
P' =: P -- 5 Cos (9 FP). 

Um endlich die Resultate der Berechnung aus den Ta- 
feln mit jenen der Beobachtung vergleichen zu können, 
muss entweder die vorhergehende berechnete scheinbare 
Längen und Ecliptik-Poldistanz A und a’ auf Rectascen- 
sion und Poldistanz , oder die vorhergehende beobachtete 
Rectascension und Poldistanz A’, P' auf Länge und Ecliptik- 
Poldistanz A" und x” gebracht werden, was durch die Glei- 
chungen (Seite 29 folg.) geschicht, wenn man in ihnen die 
scheinbare Schiefe der Ecliptik 

e= 25° 27 55.0 — o. 40268 (T — 1806) -+ 0.977 Cos Q 
setzt. 
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In unserem Beyspiele für die Ceres hat man 


Länge des Knotens der Mondsbahn Q 195^ 10 
die tägliche Zunahme der geocentr. Länge 553", 
und der geocentrischen Poldistanz Ar=475"s 
also ist 

A == 56° 15' Ae z = 91° 22 23.0 
Nutation + 4.4 Aberration + 8.9 
Aberration — 6.4 e eso 22 36.7 


A 56 14 58.7 
Die um die oben angeführte Zeit erhaltenen Meridian- 
beobachtungen aber waren 
Rectascension А == 54° 16 10.3 
Poldistanz P=722 о 9.4, 


welcher Werth уоп P schon von der Wirkung der Refrac- 
tion befreyt ist. 
Die Horizontalparallaxe der Geres ist © = 2."6, und 
die Polhöhe 9 248? 12', also 
5 Cos(o + P) zz— 1."5, 
und daher die von der Parallaxe befreyten beobachteten Orte 
A'—A-—54 16' 10.5 
RS 18 o 8.1. 
Die scheinbare Schiefe der Ecliptik aber ist 
e = 25° 27' 43.0; 
und daraus findet man die beobachtete Länge A" und Ecliptik- 
Poldistanz z” durch die Gleichungen (Seite 29) 
tg m= Sin A' tg P", 
Sin (e-+ m) 


Cos (e-1- m) 


tgA'— (SA 


3 
Cos я" = Cos P' Cm 
Man erhält m = 68° 11' 18.75, und 
Lünge Poldistanz 
beobachtete 2’—56 15 30/9 eesou z2' 20.5 
Eswartab.LángeA'—56 14 58.7 я = 91 22 56.7 
Correction der Tafeln + 32.2 — 16.2 


— 
= 
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9. $. Um das ganze Verfahren bey dieser Vergleichung der 
Tafeln mit den Beobachtungen zur bequemeren Übersicht 
darzustellen, wird man also zuerst für die gegebene Beob- 
achtungszeit aus den Tafeln suchen: 

Für die Sonne: Für den Planeten: 
die wahre Länge © vom mitt-| die wahre heliocentrische redu- 
leren Äquinoctium, oder) cirte Länge 1, ebenfalls vom 
ohne Nutation, mittleren Äquinoctium 5 
den Radius Vector R, die heliocentr. Poldistanz p, 
und L — © + 180° o 20."2. | den Radius Vector r, 
die Horizontalparallaxe ©. 

Daraus findet man die geocentrische Länge à und Pol- 
distanz x, und die Entfernung p des Planeten von der Erde 
durch die Gleichungen 

r Sin R 
аа) Rts ilL), 
: e Sin à (1—1) 
REL Ou: A ETH 
Cos & (1— L) 
Cos (à — (1-Е1)) ° 
r Cosp oi 


3 nnd p= с 


=(rSinp—R) 


Cotg To ST 

Ist dann Z2 und 2 х die tägliche Zunahme der Grössen 
A und я in Secunden ausgedrückt, und Q die Länge des 
aufsteigenden Knotens der Mondesbahn , so ist die schein- 
bare geocentrische Länge und Poldistanz des Planeten 

А =A -—316."8 Sin Q — 0.00541 p. 2А, und 
z'-—z—0.00571p. Ar. 

Ist dann A und P die beobachtete Rectascension 
und Poldistanz des Planeten, die bloss von der Refraction 
befreyt ist, und bezeichnet t die Sternzeit der Beobachtung, 
und 9 die Polhöhe, so ist 

, Cos o Sin (А — t) 
A =А—ф aD Xem 
P’ = P —5 (Sin P Sin ọ — Cos P Cose Cos (A —1)), und 
e = 25° 27' 55.8 — 0.4857 (T — 1800) + 8.”g8 Cos 0, 
wo T das Jahr der Beobachtung, und с die scheinbare 
Schiefe der Ecliptik bezeichnet. 
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Aus diesen Grössen А’, P' und e findet man de beob- 
achtete scheinbare geocentrische Länge A" und Poldistanz 
x" durch die Gleichungen 
tg m = Sin A’ tg P' 

Sin (e 4- m) 
Sinm 
Cos (e 4 m) 
Cos m 

und dann sind die gesuchten Correctionen der Tafeln 
in geocentrischer Länge dà А-А, 
und in geocentrischer Poldistanz dr = л" x. 
Den g. Februar 1828 um 2* o 22."5 mittlerer Zeit Wien 


wurde beobachtet: 
Rectascension der Venus А = 25* 25' 47]. 79 = 350° 56 56."8 . 
Poldistanz Р = 95'12'52.1 von der Refrac- 


tion befreyt. 
Für diese Zeit findet man aus den Sonnentafeln 
1828 280°.075 
o Februar 30.555 
8 Februar 7.885 


tga” = А a und 


Cos xz” = Cos P* 


2^ 82 
9 6 
518.609 0.98700 
1.222 Gleichung der Bahn о Correction 
— 1 Correction PEN Y 
—2...À —1...B 
—5...B o... € 
o... C 1... D 
Иш, R = 0.98701 
On al Bi 
а E 
о...С 
о...Н 


О = 319.821 
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Eben so geben die Tafeln der Venus: 


1828 350.464 0.72388 
o Februar 49.667 9 Correction 
8 Februar 12.817 0... À 
= 0.155 0...B 
9 10 — 4... Сопѕі 
55.091 r = 0.72584 
—o.781 Gleichung der Bahn 
3 Correction Breite = — 2°.304 
т:..А ıı hel Poldistanz = p = g2°.504 
: Horizontalparallaxe cj = 6."2 


o GH bn "OM 
PROBEN 


— 12 Constante 


59.512 wahre Länge in der Bahn 
+ 5o Reduction 
52.562 wahre Länge in der Ecliptik. 
Wir haben daher L = 159° 49' 55,8, 
101—1) = —55° 45 56.5, i(14-L)— 86° 5 39.5, 
rSinp--R = 0.725255, rSinp— А = — 0.263755, 
woraus folgt 
А = 549* 38 19. 5, == 091° 12' 4.5, und log p = o. 1425976. 
Die Länge des Mondsknotens ist Q = 209° 30, 
und aus den Ephemcriden erhält man 
ЛА = +4450", und Ir=—ı20", 


also ist 

А = 549° 58 19.5 7 — gr» 12' 4."5 
Nutation + 8.5 Aberration 0.9 
Aberration — $5.1 7-91 12 5.4 


۸= 549 57 52.5 
Da die Beobachtung im Meridian gemacht wurde, so 
ist t= А, und daher 


с Cos (p+ P) = —5."o, also auch 
А'= А = 550° 56' 56.8, und P’ == 95° 12' Ann, 
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die Grösse Т = 1820.11 gibt e = 25° 27° 52."4, und daraus 
folgt m = 59» 55' 15."9, und 
beobachtete A” = 349° 59 б.т z"-—gi* A8 8.6 
tabellarisch A = 549 57 52.5 z=gı 22 5.4 
Correction der Tafeln dà = -+ 12.6 ах= 5.2 
10. $. Auf eine ähnliche Art wird man auch die Con- 
junctionen und Oppositionen der Planeten mit der Sonne 
behandeln. Da diese Beobachtungen unmittelbar die helio- 
ventrische Lünge der Planeten geben, so sind sie zur Cor- 
rection der Tafeln sehr geschickt, daher man sie auch vor- 
zugsweise zu diesem Zwecke gebraucht. Um das hier anzu- 
wendende Verfahren durch ein Beyspiel deutlich zu machen, 
wollen wir folgende Beobachtungen der Pallas wählen. 


mittlere Zeit beobachtete beobachtete 

1804 Mailand Rectascension A Poldistanz P 
29 August ıı" 4ı’ 55" 335° 19/5021 84° 49 Beie 
30 11 56 54 555 8 55.9 85 1 17.5 
51 ii 52 15 558 Do 17.7 85 15 14.5 


Diese Beobachtungen sind bloss von der Refraction be- 
freyt. Die Hóhenparallaxe ist 2."4 , und die scheinbare Schiefe 
derEcliptik 23° 25' 55."5. Damit erhält man folgende schein- 
bare beobachtete Lüngen und Ecliptik - Poldistanzen | 


H H 


* 
29 August 357° 11° 43."6 т4° 53° 18." 
5o $56 56 25.8 "5 n 0 
51 556 до 59.7 99 mw. Bom 


Um nun auch die tabellarische scheinbare Länge A 
und Poldistanz =’ für diese drey Beobachtungszeiten zu 
erbalten, wollen wir folgende Elemente der Pallas zum 
Grunde legen. 

Tpoche 1805 221° 29' 52.0 Meridian von Seeberg 
log halbe grosse Axe 0.4425790 
Länge des aufsteigen- 

den Knotens 1805 172° 28 15.7 


Neigung der Bahn 54 30 1.1 
Excentricität 0.2457396 


Länge d.Perihels 1805..121 17 54.4 
tägliche tropische Bewe- 
gung 770.0446 


+ e 
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Sucht man aus diesen Elementen die geocentrische 

Länge und Breite, und bringt an dieselbe an 

die Nutation der Länge — 15.”7 

Aberration der Länge — 12.4 

Aberration der Poldistanz + 5.2, 
so erhält man 

scheinbare tabellarische scheinbare tabellarische 


Länge Poldistanz 
A! Tos 
29 August 557° 4 16.5 qui? аз "Du 
до 556 48 55.9 74 57 92.0 
$1 556 55 29.6 75 4 47.6 


Man hat daher für die Correction der Tafeln 
ДААА =47 291 da=r"—r=+32' 13.5 


7 29.9 2 15.9 
7 90.1 2 36.1 
Mittel dA — 47, 29.75 Mittel dz --2' 15.2 


Die Lünge der Sonne aber ist für die Zeiten der zwey 
ersten Beobachtungen 
29 August © = 156° 18' 55.6 
3o Q'z i15, 16 28.8, 
also auch die Länge der Erde, oder L= © -|- 180° o' 20.5 
29 August L == 556° 18 54.1 
30 І“ = 357 16 49.3 
Differenz = о 54 55,2 


Man sieht daraus, dass die Zeit der Opposition zwi- 
schen die erste und zweyte Beobachtung füllt. Sucht man 
daher für diese beyden Zeiten die durch die bereits bekann- 
ten Correctionen dA und dx verbesserten Längen und Pol- 
distanzen, des Planeten, so hat man 


beobachtete verbesserte verbesserte 

Zeiten Längen Poldistanz 

29 Aug. t =11" 41 35" A =557" 11 48. 2 r = 74° 55 20."4 
50 Est 5654 a =556 56 23.6 z'=75 0 7.2 


Differ. Jt= 25 55 19 am 24.6 Jæ=-+6 46.8 
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Diess vorausgesetzt, hat man für die Zeit T der Oppo- 
sition mit den letzten Werthen von A, A’ und z, x’ 
(à—L)At (А Dat 
Tb EEN 
und für diese Zeit der Opposition ist die heliocentrische 
(oder was dasselbe ist), die geocentrische Länge des Pla- 
neten 


AL 
A=L+(T-9;=T+(T 


oder auch 


At" 


A 
А 7 
und die geocentrische Distanz vom Pol der Ecliptik 


mern 


An Am 
= r (T —t) zi St F(T —t) т 
In unserem Beyspiele ist 
A—Lz-523/9o02, 4L —24A4z2275/350, 21= 23'.92105, 
also Zvit der Opposition T = 530. August 4 57 3.3 
mittlerer Zeit Mailand. 
heliocentrische oder geocen- 
trische Länge EL 557° o 41.”2 
geocentrische Poldistanz П== 74 58 15.9 
und diesen Resultaten kann man noch die beyden Bedin- 
gungsgleichungen für die Correctionen der einzelnen Ele- 
mente hinzufügen, welche wir Seite 165 gegeben haben. 


“ * 
, e 
t 
TU wi D 
" 
` GR 
> 
ү" - 
^ 
, 
2.4 
r D - 
- M LI 
. 
` Li 
i в" 
WE 
- 
e dei 
ы 
g 
LI 
Ki 
Ei 
$ P A 
Р 3 
А * 
4 
pt um 
- 
* ъъ 
. de 
u d 
e ar 
e e 
- mh 
ris ; La 
K Api 


A ДУХА: Cell A 
A d ul Me. *. g 


la, БУЕ | 
m } 2 v 


SC 


wen 
sta? 
ML 


ТҮҮЛҮ; 


Ai 


Gi г 
I 
A d ech 


